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Vorwort zur sechsten Auflage. 


Die Tatsache, daB die fiinfte Auflage von Newcomb-Engelmanns Popu- 
larer Astronomie bereits seit langerer Zeit vergriffen und das Erscheinen 
einer neuen Auflage somit erforderlich ist, darf als ein erfreulicher Beweis 
dafiir angesehen werden, daB das Interesse an der Himmelskunde in immer 
weitere Kreise dringt. Es ist in dieser Beziehung lehrreich, die Zeiten mit- 
einander zu vergleichen, innerhalb deren die einzelnen Auflagen aufeinander 
folgten. Die erste deutsche, von Dr. R. Engelmann besorgte Ausgabe er- 
schien 1881, die zweite, von H. C. Vogel herausgegeben, 1892, die dritte, 
ebenfalls von H. C. Vogel, 1905, die vierte, von P. Kempf herausgegeben, 
1911 und die fiinfte, ebenfalls von Kempf, 1914. Wahrend also jede der 
beiden ersten Auflagen mehr als 10 Jahre vorhielt, war die dritte in 6 und 
die vierte sogar schon in 3 Jahren vergriffen. Wenn nun die sechste Auflage 
erst Ende 1921, also nach einem Intervall von 8 Jahren erscheint, so ist 
dies wohl lediglich dem Weltkriege zuzuschreiben. 

Von den Bearbeitern der fiinften Auflage sind inzwischen zwei aus dem 
Leben geschieden, Schwarzschild, der im Jahre 1916 ein Opfer des Krieges 
wurde, und Kempf. Letzterer starb+im Februar 1920; er hatte die Heraus- 
gabe der neuen Auflage bereits wieder tibernommen.und ist an der Bearbeitung 
der ersten Bogen derselben noch beteiligt gewesen. Der Unterzeichnete, der 
an die Stelle des unvergeBlichen Freundes trat, hofft, daB es ihm gelungen 
ist, die Aufgabe in dessen Sinne zu losen. Ebenso wie Prof. Eberhard hat 
der jetzige Herausgeber bereits an den drei letzten Auflagen des Buches 
mitgewirkt; zwei weitere Mitarbeiter, Dr. Freundlich und Dr. Kohlschiitter, 
ebenfalls Mitglieder unseres Observatoriums, waren bereits von Kempf ge- 
wonnen worden. 

Das Newcombsche Werk zeichnet sich vor anderen popularen Astro- 
nomien durch die geschichtliche Art der Behandlung aus. So ist z. B. der 
ganze erste Teil der ,,geschichtlichen Entwicklung des Weltsystems“ ge- 
widmet. In diesem Teile hat Newcomb, um Engelmanns Worte zu zitieren, 
,zunachst die Tatsachen der Bewegungen am Sternhimmel natiirlich und 
folgerichtig auseinanderzusetzen gewuBt. Er 1a8t den einzelnen das gleichsam 
an sich selbst allmahlich durchleben, zu dessen Erkenntnis dem Menschen- 


57158 


VI Vorwort. 


geschlechte Tausende von Jahren nétig waren; und so entwickelt er, vom 
Augenschein ausgehend, die drei Weltsysteme: das Ptolemaische, welches 
sich nicht iiber den Augenschein erhebt und nur eine einfache und unvollstan- 
dige geometrische Deutung der scheinbaren Bewegungen gibt; dann das 
Kopernikanische, welches die Vorstellung der ruhenden Erde verlaBt, die 
Bewegungen im Raume erliutert und den Ideen- und Gesichtskreis der 
Menschheit damit fundamental andert und erweitert; endlich das Newtonsche, 
welches in der allgemeinen Anziehung die physische Ursache der himmlischen 
Bewegungen findet, sie wirklich erklart™. 

An dieser geschichtlichen Darstellungsweise halt Newcomb mehr oder 
weniger auch in den anderen Teilen fest, und ebenso haben sich alle Heraus- 
geber der deutschen Ausgaben bemiiht, diese Eigenart des Werkes moglichst 
zu bewahren, so mannigfach und durchgreifend auch die Anderungen waren, 
die im Laufe der Jahrzehnte an dem urspriinglichen Text vorgenommen 
werden musten. ; 

Schon die erste deutsche Ausgabe war nicht nur eine einfache Uber- 
setzung, sondern brachte wesentliche Erweiterungen des Originals: Wahrend 
Newcomb ,,dem allgemein gebildeten Leser eine gedrangte Ubersicht der 
Geschichte, Methoden und Resultate astronomischer Forschung‘: darbot, 
wollte Engelmann auch solche Leser beriicksichtigen, ,,welche etwas mehr 
an tatsichlichem Material wiinschen‘. Die von ihm hinzugefiigten Ergan- 
zungen bezogen sich tiberwiegend auf die Ergebnisse der Astrophysik, des 
jiingsten Zweiges der Astronomie, der in jener Zeit gerade begonnen hatte, 
einen groBbartigen Aufschwung zu nehmen, und der in dem Original noch etwas 
knapp behandelt worden war. Der geschichtlichen Darstellungsweise suchte 
Engelmann.auch noch dadurch Rechnung zu tragen, daB er hiufiger, als 
es im Original der Fall war, die Namen der einzelnen Forscher anfiihrte, 
in der Annahme, daB ,,das Interesse, welches man Entdeckungen und For- 
schungen entgegenbringt, durch Nennung der Personen, an die sich dieselben 
kniipfen, noch ein lebendigeres werde“. Dem gleichen Zwecke sollten auch 
die biographischen Skizzen dienen, welche Engelmann dem Buche als Anhang 
hinzufiigte. 

Auch die Anderungen, die in: den spateren Auflagen vorgenommen 
werden muSten, wurden in erster Linie durch die Fortschritte der astro- 
physikalischen Disziplinen bedingt, die schon in Zeitraumen, die, an der 
sonstigen astronomischen Entwicklung gemessen, verschwindend klein sind, 
grofe- Veranderungen in unseren Anschauungen hervorgerufen und unsere 
Kenntnisse von der Beschaffenheit der Gestirne und dem Bau des Universums 
in ungeahnter Weise erweitert haben: Auch in den acht Jahren, die seit 
der letzten Auflage verflossen sind, ist auf den verschiedenen Gebieten so viel 
Neues zutage geférdert worden, daB viele Kapitel wesentlich umgearbeitet, 
einige sogar neu geschrieben werden muBten. Dies trifft besonders zu auf den 
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ganzen vierten Teil (Stellarastronomie). Im ersten Teile ist ein ganz neuer 
Abschnitt ,,Die Grundgesetze der Mechanik und ihre Entwieklung seit 
Newton. Das Relativititsprinzip’ cingefiigt worden. 

Aber auch alle tibrigen Kapitel sind aufs sorgfaltigste durchgearbeitet 
worden, wobei selbstverstandlich durchweg die neuesten Forschungsergebnisse 
beriicksichtigt und die Zahlenangaben nach den besten Quellen berichtigt 
wurden. Infolgedessen glauben wir, da mancher Abschnitt als zusammen- 
fassende Ubersicht tiber den gegenwirtigen Stand unserer Kenntnisse auch 
dem Fachmanne willkommen sein wird. Fiir manches Gebiet diirfte gegen- 
wartig anderswo schwerlich eine ebenso vollstandige, auch die neuesten 
Untersuchungen beriicksichtigende Darstellung zu finden sein, wie sie hier 
geboten wird. Es hat sich dabei das Zusammenwirken mehrerer Bearbeiter 
als besonders vorteilhaft herausgestellt, da nun ein jeder die ihm besonders 
vertrauten Gebiete zur Darstellung bringen konnte. Ist doch auch in der 
Astronomie bereits eine so weitgehende Spezialisierung eingetreten, daB es 
fiir den einzelnen kaum mehr miglich ist, alle Zweige in gleicher Weise zu 
tibersehen und zu beherrschen. So sind, um einige Einzelheiten anzufiihren, 
die Abschnitte ,,Meteore, ,,Physische Beschaffenheit der Sterne‘ und ,,Stern- 
haufen und Nebelflecke‘‘ von Eberhard bearbeitet worden, die ,,Stern- 
parallaxen“, ,,Bewegungen der Sterne”, .,Doppelsterne‘‘ und _,,Verander- 
liche Sterne‘‘ von Ludendorff, die ,,Grundgesetze der Mechanik“, ,,Das 
Dreikérperproblem‘, ,,Die Sonne‘ und ,,Neue Sterne’ von Freundlich, 
,,Die Planeten‘‘, ,,Der Bau des Universums‘ und ,,Kosmogonie von Kohl- 
schiitter. Zahlreiche, in dem Buche verstreute historische Angaben und die 
Biographien der alteren Astronomen wurden von Ludendorff nachgepriift. 

Auch diesmal haben wir uns wieder vielfach der Unterstiitzung von 
Fachgenossen zu erfreuen gehabt. So hatte Herr Geheimrat v. Seeliger die 
Freundlichkeit, die von ihm fiir die dritte Auflage verfaBte Darstellung seiner 
Ansichten tiber die raumliche Verteilung der Sterne durchzusehen und 
den Ergebnissen seiner neuesten Untersuchungen entsprechend abzuandern. 
Herr Prof. Kobold hat liebenswiirdigerweise die Tabellen der Elemente der 
Kometen einer Durchsicht unterzogen und sie an der Hand der neuesten 
Bahnbestimmungen richtiggestellt. Herr Prof. Wanach vom Geodatischen 
Institut in Potsdam hat die Abschnitte ,,Figur und GréBe der Erde”, ,,Geo- 
graphische Ortsbestimmungen“, ,,Die Erde‘‘, sowie die Ausfithrungen tiber 
die Uhren durchgesehen und zum Feil umgeindert. Herr Studienrat Dr. Schoy 
in Essen hat die Biographien der arabischen Astronomen neu bearbeitet. 
Herr Prof. Biehl hat sich wieder, wie bei den,friitheren Auflagen, an der Re- 
daktion des Buches und an dem Lesen der Korrekturen beteiligt; im beson- 
deren hat er wieder das ausfiihrliche Register hergestellt. Eine ganze Reihe 
von Kollegen, so vor allem Prof. Stroémgren in Kopenhagen, ist uns durch 
allgemeine Ratschlage und Hinweise auf kleine Mangel der vorigen Auflage 
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behilflich gewesen. LEinige amerikanische Fachgenossen haben uns durch 
umgehende und direkte Zusendung ihrer Publikationen die Arbeit sehr er- 
leichtert. Allen diesen Herren sind wir zu warmstem Danke verpflichtet. 

Leider hat es sich trotz unserer Bemithungen nicht vermeiden lassen, 
daB der Umfang des Buches wieder etwas gewachsen ist. Wir haben lange 
iiberlegt, ob es sich unter diesen.Umstanden etwa empfehle, die biographischen 
Skizzen ganz fortzulassen; wir konnten uns aber zu dieser radikalen MaS- 
regel um so weniger entschlieSen, als sowohl in Besprechungen des Buches 
als auch in miindlichen Erérterungen mit Fachgenossen auf die Beibehaltung 
der Biographien als ,,einer guten EKigenart‘‘ des Werkes grofer Wert gelegt 
wurde. 

Besondere Aufmerksamkeit ist auch diesmal der Ausgestaltung des 
Illustrationsmaterials zugewendet worden. Der Verlagsbuchhandlung Wilhelm 
Engelmann schulden wir den lebhaftesten Dank, da8 sie in dieser Hinsicht 
alle von uns geaéuBerten Wiinsche trotz der bedeutenden Kosten auf das 
bereitwilligste erfiillt hat. Mehrere veraltete Figuren sind ausgemerzt und 
30 neue Abbildungen hinzugefiigt worden, so daB die Gesamtzahl der Figuren 
von 228 auf 240 gestiegen ist. Auch bei der Beschaffung der neuen Figuren 
sind wir von den Fachgenossen in dankenswerter Weise untersttitzt worden. 
Prof. Guthnick (Neubabelsberg) lieferte uns die Vorlage zu Fig. 106, Prof. 
Slipher und Prof, Lampland (Lowell-Observatorium) die zu Fig. 159, 167, 174; 
Prof. Hussey (Detroit-Observatorium) stiftete das Klischee zu Fig. 197, und 
die Gesellschaft zur Férderung der gesamten Naturwissenschaften in Mar- 
burg i. H. stellte dasjenige zu Fig. 190 zur Verfiigung. 

Es mag hier, um eine darauf beziigliche Anfrage zu beantworten, noch 
erwahnt werden, da wir von der Einfigung von Stern- und Mondkarten 
mit Vorbedacht abgesehen haben. Die erste Auflage enthielt zwei kleine 
Sternkarten, aber bereits in der zweiten Auflage wurden sie von Vogel aus- 
geschlossen, da sie seiner Ansicht nach selbst fiir die bescheidensten Zwecke 
nicht ausreichten und jeder, der sich wirklich am Himmel orientieren wollte, 
doch zu einem Sternatlas seine Zuflucht hatte nehmen miissen. Diese Be- 
griindung trifft, wie wir meinen, heutzutage, wo gute Sternatlanten in jeder 
GréBe und Preislage existieren, vielleicht in noch héherem Grade zu als 
damals, und Ahnliches gilt auch fiir die Mondkarte. 


Astrophysikalisches Observatorium zu Potsdam, im Oktober 1921. 


H. Ludendorff. 


Vorwort zur siebenten Auflage. 


Die siebente Auflage des vorliegenden Buches, die sich iiberraschender- 
weise schon ein Jahr nach dem Erscheinen der sechsten als notwendig er- 
wiesen hat, ist ein im wesentlichen unveranderter Abdruck der letzteren. 
Immerhin sind zahlreiche kleinere Veranderungen und Verbesserungen 
eingefiigt worden, und alle Tabellen und sonstigen Zahlenangaben sind dem 
neuesten Stande der Kenntnis angepabt. In einem Nachtrage sind die Fort- 
schritte der Wissenschaft wahrend des letzten Jahres eingehend be- 
riicksichtigt. worden; zu diesem Nachtrage hat Herr Prof. Hagen S. J., 
Direktor der Vatikanischen Sternwarte in Rom, eine Darlegung seiner Be- 
obachtungsergebnisse tiber die dunklen Nebel beigesteuert, woftir ihm unser 
warmster Dank zum Ausdruck gebracht sei. 


Potsdam, Astrophysikalisches Observatorium, im November 1922. 


H. Ludendorfi. 
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Erster Teil. 


Geschichtliche Entwicklung des Weltsystems. 


Einleitune. 


Die Sternkunde ist die alteste der Naturwissenschaften; sie zeichnet 
sich vor den anderen durch eine langsame, stufenweise Entwicklung von 
den altesten Zeiten bis zur Gegenwart aus. In keiner anderen Wissenschaft 
verdankt jede einzelne Generation ihren Vorgangern so viel, an Tatsachen 
sowohl als an grundlegenden Ideen, die den Fortschritt erméglichten. Die 
vollstandige Entwicklung der Vorstellung von einer runden und bewegten 
Erde, die mit den anderen Planeten ihren Lauf durch die Himmelsraiume 
verfolgt, ist weder einem einzelnen Denker noch einem einzelnen Zeitalter 
zuzuschreiben, Sie ist vielmehr das Ergebnis eines allmahlichen Erziehungs- 
prozesses, dessen Gegenstand nicht ein Individuum, sondern das Menschen- 
geschlecht war. Die groBen Astronomen aller Zeiten haben auf Fundamenten 
gebaut, die von ihren Vorgangern gelegt waren. Die Theorie der allgemeinen 
Anziehung wurde von Newton auf die Gesetze Keplers, auf die Beobachtungen 
und Messungen seiner franzésischen Zeitgenossen und auf die Geometrie des 
Apollonius gegriindet. Kepler benutzte als Material die Beobachtungen von 
Tycho Brahe und baute auf der Theorie des Kopernikus fort. Andererseits 
war die Entdeckung des wahren Weltsystems durch Kopernikus nur méglich 
durch ein sorgfialtiges Studium der scheinbaren Planetenbewegungen, wie sie 
in den Epizykeln des Ptolemaus dargestellt werden, und je genauer man das 
groBe Werk des Kopernikus betrachtet, desto mehr ist man tiberrascht zu 
sehen, wie vollstiindig ihm Ptolemius und Hipparch Ideen und Tatsachen 
‘hieferten. Hipparch endlich fuBte auf den sich tiber viele Jahrhunderte er- 
streckenden Beobachtungen der Babylonier und Assyrer. 

Jede der groBen Kulturperioden der alten Welt scheint ihr eigenes 
System der Astronomie gehabt zu haben, welches durch den besonderen 
Charakter der einzelnen Volker genau bezeichnet wird. Verschiedene in 
den Annalen der Chinesen enthaltene Begebenheiten scheinen darauf hin- 
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zudeuten, daB die Bewegung der Sonne in diesem Lande schon zu einer frithen 
Zeit erforscht war. Nicht ganz klar ist ein Vorkommnis, von dem die Chronik 
Schu-King, die von Konfuzius (um 500 v. Chr.) herriihren soll, berichtet. 
Wir meinen das tragische Geschick von Hi und Ho, den Hofastronomen eines 
der chinesischen Kaiser (iibrigens sind Hi und Ho wohl keine Eigennamen, 
sondern Titel). Sie hatten sich dem Trunke ergeben und hatten es versdéumt, 
eine Sonnenfinsternis vorauszusagen. Als diese nun unerwartet eintrat, ent- 
stand groBer Schrecken im ganzen Lande, und Hi und Ho wurden zur Strafe 
hingerichtet. Diese Erzahlung soll sich auf die Finsternis im Jahre 2154 
oder auf die im Jahre 2127 v. Chr. beziehen; aber der Text ist so unklar, dab 
man im Zweifel dariiber sein kann, ob es sich hier wirklich um eine Sonnen- 
finsternis handelt. Diese Zweifel sind um so mehr am Platze, als die nachste 


Sonnenfinsternis, von der chinesische Annalen berichten, erst die vom Jahre’ 


775 v. Chr. ist. Zudem ist es auch nicht sicher, ob jene ganze Erzihlung 
iiberhaupt authentisch ist. 

In der Astronomie der Inder sehen wir die Eigentiimlichkeiten des 
kontemplativen Geistes dieses Volkes deutlich ausgepragt. Ihre Einbildungs- 
kraft ergeht sich in Zeitréumen, die selbst die der modernen Astronomie 
gelaufigen groBen Zahlen in den Schatten stellen. In diesem System finden 
wir Hindeutungen auf eine Konjunktion aller Planeten im Jahre 3102 v. Chr. 
Aber schon Laplace hat nachgewiesen, daS diese Konjunktion nicht etwa 
beobachtet, sondern vielmehr.durch Zuriickrechnung mit ungenauen Daten 
erhalten worden ist. Heute darf als festgestellt gelten, daB die alten Inder 
iiber besonders bemerkenswerte astronomische Kenntnisse nicht verfiigten, 
und da (wahrscheinlich schon in den letzten vorchristlichen Jahrhunderten) 
eine starke Beeinflussung der indischen Astronomie von Westen her statt- 
fand. 

Wahrend bei den Agyptern, entgegen fritheren Anschauungen, ebenfalls 
kein besonders tiefes astronomisches Wissen nachzuweisen ist, haben die 
Babylonier bereits in sehr friihen Zeiten den astronomischen Beobachtungen 
eroBe Aufmerksamkeit gewidmet, anfangs freilich ausschlieBlich zu astro- 
logischen Zwecken. Aus der bemerkenswerten Genauigkeit, die ihre uns noch 
erhaltenen Angaben tiber die Periodizitat der Finsternisse und der schein- 
baren Stellung der Planeten, tiber die Wiederkehr der Konstellationen im 
Mondlaufe u. a. m. besitzen, diirfen wir auf vielhundertjahrige, regelmabig 
fortgesetzte Beobachtungen der himmlischen Erscheinungen schlieBen. Astro- 
nomische Theorien jedoch, sowie Versuche einer Erklarung des Weltsystems 
und der himmlischen Erscheinungen haben sich bisher bei den Babyloniern 
nicht nachweisen lassen. 

Bei einem Volke, das, wie die alten Griechen, geneigt war, iiber Ur- 
sprung und Natur der Dinge zu spekulieren, waihrend es die Beobachtung 
der Naturerscheinungen vernachlassigte, kénnen wir nicht erwarten, ein 
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System der Astronomie zu finden. Aber es gibt hier einige Vorstellungen, 
die so haufig erwahnt und so eng mit der Astronomie des folgenden Zeitalters 
verbunden sind, da wir ihrer gedenken miissen. Diese Anschauungen 
gehen dahin, daB die Himmelskorper auf einer Reihe von Kristallspharen an- 
gebracht seien, in deren gemeinschaftlichem Mittelpunkte die Erde sich be- 
finde. An der auSersten dieser Sphiren seien die Tausende von Fixsternen 
befestigt, die das Firmament erfiillen, wahrend Sonne, Mond und Planeten 
ihre eigenen Spharen besitzen. Die Durchsichtigkeit aller sei vollkommen, 
so da die Korper der auBeren Sphiren durch simtliche inneren hindurch 
sichtbar seien. Alle diese Sphiren bewegen sich um die Erde in eintaégiger 
Umdrehung, auf diese Weise Aufgang und Untergang der Gestirne bedingend. 
Das Gleiten der Spharen aneinander verursache eine Art himmlischer Musik, 
eine ,,Musik der Spharen‘‘, die den Himmelsraum belebe, aber zu fein und er- 
haben fiir menschliche Ohren sei. 

Es muB zugegeben werden, daB die Idee, die Fixsterne als an einer hohlen 
Kristallsphare befestigt zu betrachten, sehr natiirlich war. Sie schienen die 
Erde zu umkreisen, Tag fiir Tag, Generation nach Generation, ohne die ge- 
ringste Anderung in ihren gegenseitigen Stellungen. Wenn zwischen ihnen 
keine feste Verbindung bestand, so schien es unméglich, da Tausende solcher 
Korper ihre weiten Bahnen so lange Zeit hindurch zuriicklegen konnten, 
ohne daf auch nur einer unter ihnen seinen Abstand vom anderen anderte. 
Besonders schwer zu begreifen muBte es sein, wie sich alle um dieselbe Achse 
bewegen konnten. Befanden sie sich aber sdmtlich an einer festen’ Sphare 
und jeder an seinem festen Platze, so verschwand die Schwierigkeit. Nur 
die Planeten konnten, da sie ihren Ort unter den Sternen wechseln, nicht 
an dieselbe Sphare versetzt werden. by 

Diese kugelférmige Gestaltung des Himmels verblieb in der Vorstellung 
der Menschen mit merkwiirdiger Zaihigkeit. Sowohl dem System von Ptole- 
maus wie dem von Kopernikus lag die Anschauung zugrunde, daB das Uni- 
versum spharisch gebildet sei, und der letztere suchte das NaturgemaBe der 
sphirischen Form sogar durch die Analogie des Wassertropfens zu erweisen. 
Spuren derselben Vorstellung erscheinen sogar noch bei Kepler. 

Der erste, der die triigerische Bahn der Spekulation verlieB und auf 
dem Fundament der Anschauung und Erfahrung zu bauen suchte, war der 
Mathematiker Eudoxus; aber auch er konnte sich von dem oberflachlichen 
Eindrucke sinnlicher Wahrnehmung nicht frei machen und geriet so auf ein 
verwickeltes System rotierender Spharen, mit welchem er die auffallendsten 
Bewegungsvorgainge befriedigend darzustellen vermochte. Auch des gré8ten 
Schiilers von Plato, des Aristoteles, miissen wir hier gedenken, weil die Ge- 
walt seines universellen Geistes alle Anschauungen tiber die organische wie 
unorganische Welt Jahrhunderte hindurch wesentlich beeinfluBt hat. Mehr 
noch als Eudoxus, dessen Hypothesen er iibrigens begeistert vertrat, betonte 
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Aristoteles den Wert der Beobachtung und Erfahrung gegentiber der Speku- 
lation. Aber, soviel er im einzelnen geleistet hat, eine Erklarung der Natur- 
erscheinungen gelang seiner Philosophie doch nicht, und speziell in der 
Astronomie kam er mit Eudoxus nicht iiber das alte System der Himmels- 
sphiren hinaus; die — kugelférmig gedachte — Erde ruhte auch nach ihm 
im Mittelpunkte der Welt, und die wenigen von ihm angestellten Beobach- 
tungen reichten nicht hin, genauere Vorstellungen tiber die Bewegungen der 
Himmelskorper zu gewinnen. 

Die Ehre, der Vater der wissenschaftlichen Astronomie zu sein, kénnen 
wir erst dem Hipparch zuerkennen. Nicht allein scheinen seine Beobach- 
tungen weit genauer gewesen zu sein, als die von irgendeinem seiner Vor- 
ginger, sondern er bestimmte auch zuerst die Gesetze der scheinbaren Pla- 
netenbewegung und legte Tafeln an, aus denen die Bewegungen berechnet 
werden konnten. Er baute auch die wohl zuerst von Apollonius von Perge 
(um 230 v. Chr.) aufgestellte Theorie der epizyklischen Bewegungen der 
Planeten weiter aus, die gewohnlich nach seinem 300 Jahre jiingeren Nach- 
folger Ptolemaus benannt wird. 

Beginnen wir demnach mit der Zeit des Hipparch, so bietet die all- 
gemeine Ansicht von dem Bau des Universums oder vom ,,Weltsystem™, 
wie es gewohnlich hei®t, drei grobe Entwicklungsepochen dar, deren jede 
durch ein in seinen fundamentalen Prinzipien von den beiden anderer voll- 
stiindig verschiedenes System gekennzeichnet wird. Diese sind: 

1. Das sogenannte Ptolemaische System, welches in Wirklichkeit dem 
Hipparch oder einem noch alteren Astronomen zugehért. In diesem System 
hat die Erde keine Bewegung, und die scheinbaren Bewegungen der Sterne 
und Planeten um sie werden alle als reell betrachtet. 

2. Das Kopernikanische System, in welchem gezeigt wird, daB die 
Sonne der wirkliche Mittelpunkt der planetarischen Bewegungen ist und die 
Erde ein um seine Achse rotierender und um die Sonne kreisender Planet. 

3. Das Newtonsche System, in welchem alle Bewegungen der Himmels- 
kérper durch das eine Gesetz der allgemeinen Anziehung erklirt werden. 

Dieser natiirliche Entwicklungsgang zeigt, in welcher Reihenfolge die 
Erkenntnis des Baues und der Gesetze des Universums am besten dem Ver- 
standnis dargeboten werden kann. Wir wollen daher die gleiche Reihenfolge 
innehalten und einer jeden der drei genannten Entwicklungsstufen ein be- 
sonderes Kapitel widmen. Wir beginnen mit dem, was alleemein bekannt 
ist oder wenigstens von jedem leicht erkannt wird, der den Himmel mit hin- 
reichender Sorgfalt betrachtet. Wir wollen uns einen Beobachter in stern- 
heller Nacht im Freien denken und ihm zeigen, wie die Himmelskérper von 
Stunde zu Stunde sich zu bewegen scheinen. Dann wollen wir ihn lehren. 
welche Veranderungen er in ihrer Stellung wahrnehmen wird, wenn er seine 
Beobachtung durch Monate und Jahre fortsetzt. Durch Verbindung der so 
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erkannten scheinbaren Bewegungen wird sich der Beobachter allmahlich das 
Ptolemaische Weltsystem bilden. Hat er dieses System klar vor Augen, so 
ist zu dem des Kopernikus nur ein Schritt, der allein in dem Nachweise be- 
steht, dab gewisse eigentiimliche Bewegungen, welche Sonne und Planeten 
gemeinschattlich zu besitzen scheinen, in Wirklichkeit von der Umdrehung 
der Erde um die Sonne herrithren, und daB die scheinbare tigliche Umdrehung 
der Himmelskugel eine Folge der Rotation der Erde um ihre eigene Achse ist. 
Die Gesetze der wahren Bewegungen der Planeten, durch Kepler vollstandig 
klargelegt, werden endlich von Newton zusammengefaBt und begriindet in 
dem einen Gesetze der Gravitation gegen die Sonne. Dies ist der Gang der 
Vorstellungen, zu welchem wir zunichst den Leser einladen. 


KAP PDE ron 


Die alte Astronomie 
oder die scheinbaren Bewegungen der Himmelskorper. 


1. Die Himmelskugel. 


Es ist eine uns von Jugend auf vertraute Tatsache, da8 alle Himmels- 
kérper — Sonne, Mond und Sterne — sich an einem Gewélbe zu befinden 
scheinen, welches, hoch tiber unser Haupt sich erhebend, nach allen Seiten 
zum Horizont hinabsteigt. Hier verhindert die Erde, auf der es zu ruhen 
scheint, es weiter zu tiberblicken. Aber wir kénnten, wenn die Erde voll- 
kommen durchsichtig ware, das Gewélbe abwarts nach jeder Richtung bis 
zu unserem Fubpunkte verfolgen und Sonne, Mond und Sterne in jeder Rich- 
tung sehen. Das Himmelsgewélbe tiber uns wiirde dann also mit dem ent- 
sprechenden unter uns eine vollstandige Kugel bilden, in deren Zentrum der 
Beobachter gestellt zu sein schiene. Dies ist seit alter Zeit bekannt gewesen. 
Die scheinbaren Orter der Himmelskérper sowie ihre scheinbaren Bewegungen 
sind stets durch ihre Lage und Bewegungen an der Sphare bestimmt worden. 
Die Tatsache, da letztere nur in der Vorstellung existiert, verringert ihren 
Wert nicht, da sie uns bestimmte Begriffe von den Richtungen nach den 
Himmelskérpern zu bilden erméglicht. 

Es kommt nicht darauf an, wie groB wir diese Sphare annehmen, so- 
lange wir nur voraussetzen, der Beobachter sei in ihrem Mittelpunkte, so 
da sie von ihm nach allen Seiten gleichweit entfernt ist. In der Sprache 
und im Sinne exakter Astronomie wird sie indessen immer als unendlich 
angenommen, da dann der Beobachter, wenn er sich nach einem anderen 


6 I. Geschichtliche Entwicklung des Weltsystems. 


Punkte, und sei es selbst nach einem der Himmelskérper, versetzt denkt, 
doch immer noch als im Mittelpunkte befindlich angesehen werden kann. 
In diesem Falle werden die Himmelskérper aber nicht auf der unendlichen 
Sphare selbst, sondern nur auf der Gesichtslinie vom Beobachter nach 
einem Punkte der Sphare angenommen. Diese Beziehungen werden leicht 
verstanden, wenn der Beobachter sich selbst als leuchtend und Strahlen 
nach jeder Richtung auf die unendlich entfernte Himmelskugel werfend 
denkt. Dann werden die scheinbaren Positionen der verschiedenen Himmels- 
kérper an der Sphire die sein, wo ihre Schatten dieselbe treffen (Fig. 1). 


Zugleich ist klar, da alle Kérper, die, vom Beobachter O aus gesehen, auf 
derselben geraden Linie liegen, an demselben Punkte der Sphire erscheinen 
werden, z. B. die drei Punkte ¢ so, als wenn sie in 7 waren. Blickt der Be- 
obachter z. B. nach dem Monde, so wird dessen Schatten die Sphare an 
einem Punkte treffen, der auf einer geraden Linie liegt, die vom Auge des 
Beobachters durch das Mondzentrum bis zur Himmelskugel gezogen ist. 
Versetzt er sich nun in Gedanken nach dem Monde und blickt zuriick nach 
der Erde, so wird er diese auf einen Punkt der Sphare projiziert sehen, der 
dem direkt entgegengesetzt ist, in welchem er vorher den Mond sah. Auf 
welchen Planeten auch immer er sich versetzt denkt, er wiirde stets die 
Erde und die anderen Planeten auf diese gedachte Kugel ebenso projiziert 
sehen, wie wir die Himmelskorper auf sie projiziert wahrnehmen. 

Dies ist alles, was die moderne Astronomie von den Kristallspharen der 
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Griechen tibrig gelassen hat. Aus einem festen, alle Sterne haltenden Kérper 
ist die Sphare zu einem durchaus immateriellen Begriff, einer bloBen Vor- 
stellung des Verstandes geworden, welche nur die Richtungen, in denen die 
Gestirne gesehen werden, zu definieren hat. 


2. Die tagliche Bewegung der Gestirne. 


Wenn wir die Gestirne einige Stunden betrachten, so finden wir sie in 
fortdauernder Bewegung: die im Osten steigen auf, die im Siiden bewegen 
sich nach Westen, und die im Westen sinken hinab zum Horizont. Wir 
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wissen, daf diese Bewegung nur eine scheinbare ist und von der Rotation 
der Erde um ihre Achse herriihrt; aber da wir vorlaufig nur die Dinge, wie 
sie erscheinen, beschreiben wollen, so kénnen wir von der Bewegung als einer 
reellen reden. Die Beobachtung weniger Tage zeigt ferner, daB die ganze 
Himmelskugel sich jeden Tag um eine Achse zu drehen scheint. Dieser Um- 
drehung, welche die Sonne in ewigem Wechsel iiber und unter den Horizont 
fiihrt, verdanken wir den Wechsel von Tag und Nacht. Natur und Wirkung 
dieser Bewegung kann am besten aus der Verfolgung der scheinbaren nacht- 
lichen Bewegung der Sterne erkannt werden. Wir lernen aus solcher Beob- 
achtung bald, daB es einen Punkt am Himmel gibt, der in bestandiger Ruhe 


8 I. Geschichtliche Entwicklung des Weltsystems. 


ist. Auf der nérdlichen Halbkugel liegt dieser Punkt im Norden, zwischen 
Scheitelpunkt (Zenit) und Horizont, und hei’t der Nordpol. Rund um diesen 
Pol scheinen alle Gestirne sich wie um ein festes Zentrum zu drehen, jedes 
in einem Kreise, dessen GroBe von der Entfernung des Himmelskérpers vom 
Pole abhingt. Es gibt zwar keinen genau am Pole gelegenen Stern, aber 
einen, der nur wenig mehr als einen Grad oder zwei Monddurchmesser von 
ihm absteht und einen so kleinen Kreis beschreibt, da8 das unbewaffnete 
Auge, ohne genau zu beobachten, eine Stellungsinderung an ihm nicht wahr- 
nehmen kann. Dieser Stern heiBt daher der Polarstern. Er kann leicht ge- 
funden werden, wenn man sich die beiden hinteren Sterne des allbekannten 
groBen Himmelswagens durch eine Linie verbunden denkt und diese etwa 
um das Finffache nach Norden verlangert (s. Fig. 2). 

Wir wollen nun, um die Wirkung der tiglichen Bewegung nahe dem 
Pole kennen zu lernen, einen Stern im Norden zwischen Pol und Horizont 
verfolgen. Wir sehen bald, da ein solcher, statt sich von Osten nach Westen 
zu bewegen, in der Tat gegen Osten fortriickt. Nachdem er die Nord-Siid- 
linie (den Meridian) passiert hat, beginnt er in gekrimmter Bahn aufwarts 
zu steigen, bis im Nordosten seine Bewegung vertikal ist. Darauf wendet er 
sich allmahlich gegen Westen, passiert die Nord-Siidlinie jetzt ebenso weit 
iiber, wie vorher unter dem Pole, und auf der Westseite in stetiger Krimmung 
hinabsinkend, befindet er sich nach 24 Stunden wieder unter dem Pole. Der 
Durchgang durch den Meridian tiber dem Pole heiBt die obere, der unter dem 
Pole die untere Kulmination. In Fig. 2 ist der Lauf rund um den Pol durch 
die Pfeile angedeutet. Mit bloBem Auge kénnen wir nicht den ganzen Wee 
eines einzelnen Sternes verfolgen, weil der Tag dazwischen tritt; wiirden wir 
indessen die Beobachtung jede klare Nacht wahrend eines Jahres fortsetzen, so 
wiirden wir ihn in jedem Punkte seiner Bahn wahrnehmen. Ein Stern, der 
den soeben beschriebenen Weg verfolgt, geht nie unter und kann in jeder 
klaren Nacht gesehen werden. Denken wir uns einen Kreis rings um den 
Pol gezogen, der gerade den Horizont berithrt (Fig. 2), so werden sich alle 
Sterne innerhalb dieses Kreises in dieser Weise bewegen; er heiB. deshalb der 
Kreis der bestaéndigen Sichtbarkeit, und die von ihm umschlossenen, niemals 
untergehenden Sterne werden Zirkumpolarsterne genannt. AuBerhalb dieses 
Kreises mu8 jeder Stern, je nach seiner Entfernung vom Pole, fiir eine langere 
oder kiirzere Zeit. unter den Horizont sinken. Steht er nur wenige Grade 
auBerhalb, so wird er zwischen Westen und Norden untergehen und nach 
einigen Stunden zwischen Norden und Osten wieder emporsteigen. 

Entfernen wir uns noch weiter von dem Kreise bestandiger Sichtbarkeit, 
so finden wir, daf die Sterne in ihrer oberen Kulmination nicht unerheblich 
siidlich vom Zenit den Meridian passieren oder kulminieren, daB sie rascher 
untergehen und langer unter dem Horizont bleiben. In Fig. 3 gilt dies fiir 
die Sterne, die wie s’ zwischen dem Himmelsiquator 4Q und dem kleineren 
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Kreise MN (der dem Kreise der Fig 2 entspricht) liegen. Kommen wir an 
den Aquator selbst, der vom Pole P ein Viertel des Kreisumfanges oder 90° 
absteht), und der die Projektion des Erdiquators an den Himmel ist, so 
wird die Halfte des Weges tiber, die Halfte unter dem Horizont SN liegen. 
Siidlich vom Aquator werden die von den Sternen beschriebenen Kreise 
wieder kleiner, und jetzt liegt mehr als die Halfte ihres scheinbaren taiglichen 
Weges unter dem Horizont. Nahe dem Siidpunkte S zeigen sie sich nur kurze 
Zeit tiber dem Horizont, und unterhalb desselben ist endlich ein Raum 
(SP’R) in welchem sie fiir uns niemals aufgehen. Der unterhalb des Hori- 
zonts gelegene und ihn im Siidpunkte beriihrende Kreis SR hei’t entsprechend 


dem fritheren der Kreis bestandiger Unsichtbarkeit; er ist von gleicher GréBe 
wie der andere, und der Siidpol (P’) liegt in semem Zentrum, ebenso wie 
der Nordpol (P) im Zentrum des Kreises bestandiger Sichtbarkeit. Im Raume 
MPN liegen also die Zirkumpolarsterne, wie s (Fig. 3), in SAMNQR die 
auf- und untergehenden, wie s’ und s’’, in SP’R die nicht aufgehenden, also 
stets unsichtbaren Gestirne (s°). Die unter dem Horizont liegende Halb- 
kugel ist schattiert. Die Kreise, mit Ausnahme des durch Nord- und Siid- 
punkt, Pol und Zenit gehenden Meridians, erscheinen in der Figur als gerade 
Linien. 

Reisen wir auf der Erde nach Siiden, so finden wir, daB der Nordpol 
allmahlich zum Horizont hinabsinkt, wihrend neue Gestirne tiber den stid- 
lichen Horizont emporsteigen; infolgedessen werden die Kreise bestandiger 
. Sichtbarkeit und Unsichtbarkeit immer kleiner. Am Aquator hat sich der 


1) Der Kreisumfang wird bekanntlich in 369 Grade (°) geteilt, jeder Grad in 60( Bogen-) 
Minuten (’), jede Minute in 60 (Bogen-)Sekunden (’’). 
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Siidpol bis zum siidlichen Horizont erhoben, der Nordpol ist bis zum nord- 
lichen hinabgesunken; der Himmelsiquator geht von Osten nach Westen 
durch den Zenit, und alle Gestirne beschreiben wahrend ihrer taglichen Um- 
drehung Kreise, deren eine Hilfte tiber, deren andere unter dem Horizont 
liegt. Diese Kreise stehen alle senkrecht zum Horizont. Siidlich vom Erd- 
aiquator ist nur der Siidpol sichtbar, und der Nordpol, den wir in nordlichen 
Breiten sehen, bleibt unter dem Horizont. 

Konnten wir nach Norden bis an den Pol der Erde gelangen, so stiege der 
Nordpol immer hoher, der Kreis der bestandigen Sichtbarkeit wiirde immer 
groBer werden, und endlich am Pole selbst ware der Pol in unserem Zenit, der 
Aquator im Horizont, und alle sichtbaren Gestirne wiirden dem Horizont 
parallele Kreise beschreiben. 

Aus diesen Tatsachen geht hervor, daB die geographische Breite eines 
Ortes gleich der Héhe des Pols tiber dem Horizont (oder, was dasselbe ist, 
gleich der Entfernung des Zenits vom Aquator) ist; ebenso zeigt die Be- 
trachtung der Fig. 3, daB alle Sterne, deren Abstand vom Pole kleiner ist 
als die Polhéhe (PCN) oder die geographische Breite eines Ortes, Zirkum- 
polarsterne sind. 

Nach dem vorangehenden kénnen wir die Gesetze der taglichen Be- 
wegung so zusammenfassen: 

1. Die Himmelskugel mit Sonne, Mond und Sternen scheint sich im 
Laufe eines Tages um eine geneigte, durch den jedesmaligen Beobachtungsort 
gehende Achse zu drehen. 

2. Das obere Ende dieser Achse weist in unserer Hemisphare nach dem 
Nordpole; das andere geht durch die Erde auf den Stidpol zu, der dem Nord- 
pole diametral entgegengesetzt ist und daher unter dem Horizont liegt. 

3. Alle Fixsterne bewegen sich wahrend dieser Umdrehung zusammen 
und in gleichbleibender gegenseitiger Entfernung so, als ob sie sich auf einer 
festen Sphare befanden. 

4, Noérdlich von dem Himmelsaquator, dem Kreise also, den man sich 
in gleichem Abstande von Nord- und Siidpol rings um den Himmel gezogen 
denken kann, vollfiithren in unseren Gegenden alle Gestirne mehr als die 
Halfte ihrer Umdrehung iiber dem Horizont, stidlich von ihm dagegen weniger 
als die Halfte. 


3. Bewegung der Sonne unter den Sternen. 


Die augenfalligste Einteilung der mit bloBem Auge sichtbaren Himmels- 
kérper ist die in Sonne, Mond und Sterne. Unter den letzteren gibt es fiinf, 
die ihre gegenseitige Stellung bestaéndig andern, wahrend die groBe Mehrzahl 
Jahr fiir Jahr und Jahrhundert fiir Jahrhundert dieselben relativen Stel- 
lungen an der Himmelskugel beizubehalten scheint. Diese fiinf bilden die 
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den Alten bekannten Planeten!) oder Wandelsterne, ihre Namen sind: 
Merkur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn; zu ihnen treten als bewegte Ge- 
stirne noch Sonne und Mond sowie gelegentlich die hellen Kometen hinzu. 
Die tibrigen dem bloben Auge fiir gewéhnlich sichtbaren Gestirne heiBen 
Frxsterne, weil sie, abgesehen von der oben beschriebenen gemeinschaftlichen 
taglichen, scheinbar keine Bewegung zeigen. Merken wir uns dagegen die 
Stellungen von Sonne, Mond und Planeten unter den Sternen fiir eine Reihe 
aufeinander folgender Tage, so werden wir gewisse langsame Veranderungen 
gewahr, die wir im folgenden, mit der Sonne beginnend, beschreiben wollen. 
Der Leser mu8 sich dabei erinnern, da8 wir jetzt nicht mehr die scheinbare 
tagliche Bewegung, sondern gewisse, weit langsamere Bewegungen einiger 
Himmelskorper relativ zu den Fixsternen aufsuchen, wie sie wahrgenommen 
wiirden, auch wenn das Himmelsgewélbe nicht als Ganzes um eine Achse 
rotierte. 

Beobachten wir, Nacht fiir Nacht, die genaue Stunde und Minute, zu 
welcher irgendein Fixstern infolge seiner taglichen Bewegung einen festen 
Punkt passiert, z. B. also an einem Turme verschwindet oder erscheint, so 
finden wir bald, daB dies jeden Abend etwa 4 Minuten friiher geschieht als 
den Abend zuvor. Die Fixsternsphére macht eine Umdrehung also nicht 
in genau 24 Stunden, sondern in 23 Stunden 56 Minuten. Notieren wir dem- 
nach die Stellung des Sternes gegen die Nord-Stidlinie oder den Meridian 
taglich genau zu derselben Zeit, so werden wir ihn immer weiter gegen Westen 
finden. Als Beispiel wollen wir den hellsten Stern im Sternbilde des Léwen, 
Regulus, nehmen. Beobachten wir diesen um den 22. Marz, so passiert er 
den Meridian, er kulminiert, um 10 Uhr abends. Um den 22. April dagegen 
ist er um 10 Uhr schon 2 Stunden westlich vom Meridian, er passiert ihn 
um 8 Uhr. Um den 22. Mai kulminiert er um 6 Uhr, also vor Sonnenunter- 
gang, und kann daher im Meridian tiberhaupt nicht mehr mit freiem Auge 
gesehen werden. Ende Juni geht er nachmittags bei hellem Sonnenschein 
durch den Meridian und wird erst in der Dammerung sichtbar, wenn er schon 
weit aus dem Meridian nach Westen geriickt ist; Ende Juli geht er in der 
Dammerung unter und verschwindet nun bald ganz in den Strahlen der 
Sonne. Dies zeigt uns, daB die Sonne sich dem Sterne stetig von Westen 
genahert hat, bis sie im August ihm so nahe gekommen ist, daf er unsicht- 
bar wird. 

Fiihren wir unsere einfache Rechnung fort, so finden wir, daB Regulus 
am 22. August den Meridian um Mittag, also nahe zur selben Zeit wie die 
Sonne, passiert. Im September hat ihn die Sonne tiberholt, er kulminiert 
um 10 Uhr vormittags; man kann ihn demnach in der Morgendimmerung vor 
‘ der Sonne aufgehen sehen. Die Sonne entfernt sich nun immer weiter nach 


1) ahevyprys, umherirrend; céorec wlownré, umherschweifende Gestirne. 
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Osten, der Stern geht immer frither auf, bis er im Februar bei Sonnenunter 
gang auf-, bei Sonnenaufgang untergeht. Im Marz endlich passiert er den 
Meridian abermals um 10 Uhr abends; nach einem Jahre haben also Sonne 
und Stern, in stetiger Verinderung, ihre anfangliche gegenseitige Stellung 
wieder erlanet. Aber der Stern ist 366mal auf- und untergegangen, die Sonne 
dagegen nur 365mal; letztere hat also durch die beschriebene langsame Be- 
wegung nach Osten eine volle Umdrehung verloren. 

Waren die Sterne am Tage sichtbar, so kénnte die scheinbare Bewegung 
der Sonne unter ihnen im Laufe eines einzigen Tages wahrgenommen werden. 
Kénnten wir z. B. den Regulus am Morgen des 22. August 1921 beobachten, 
so wiirden wir die Sonne etwas siidlich und westlich von ihm (in Stellung 1 
der Fig. 4) finden; am Nachmittage wiirds sie dagegen ungefahr stidlich vom 
Sterne stehen (Stellung 2). Am nachsten Morgen wiirde die Stellung 3 statt- 
finden, und der Stern stande jetzt schon etwas westlich, ginge also frither auf als 
die Sonne. Beim Sonnenuntergang dieses Tages wiirde die gegenseitige Stel- 
lung wie in 4 sein und so fort. 

Die Bahn, welche die Sonne im Laufe eines Jahres unter den 

** _ Sternen beschreibt, heiBt die Ekliptik. Ebenso wie die Pole des 
Bese Aquators sind auch die Pole der Ekliptik zwei am Himmel diame- 
(aes ” tral gegentiber liegende Punkte, jeder in dem Mittelpunkt einer der 
Mig. 4. wei Hemispharen, in welche die Ekliptik die Himmelskugel teilt. 

Die Bestimmung der Sonnenbewegung lings der Ekliptik darf als An- 
fang der wissenschaftlichen Astronomie betrachtet werden. Sehr frith schon 
teilte man die Ekliptik und den schmalen zu beiden Seiten sich hinziehenden 
Giirtel (den Tverkreis oder Zodiakus) in 12 Teile, die als die Zeichen des Tier- 
kreises bekannt sind. Schon eine oberflachliche Beobachtung muBte zeigen, 
daB der Wechsel der Jahreszeiten mit den Anderungen in der Mittagshéhe 
der Sonne und in der Lange des Tages zusammenhingt; aber erst durch 
genauere Erforschung der Lage der Ekliptik und der Bewegung der Sonne 
in ihr konnte erkannt werden, wodurch diese Anderungen im tiglichen Laufe 
der Sonne hervorgebracht werden. Sie erweisen sich als eine Folge der Tat- 
sache, daS8 Ekliptik und Aquator nicht zusammenfallen, sondern gegenein- 
ander unter einem Winkel von 23° bis 24° geneigt sind. Die Neigung dieser 
beiden gréBten Kreise’) gegeneinander heibt die Schiefe der Ekliptik. Wie 
alle gréBten Kreise schneiden sich auch Ekliptik und Aquator in zwei dia- 
metral gegeniiberstehenden Punkten. Steht die Sonne in einem derselben, 
so geht sie genau im Osten auf und im Westen unter; die eine Halfte ihres 
taglichen Laufes liegt tiber, die andere unter dem Horizont. Tag und Nacht 
sind daher gleich, und aus diesem Grunde heiBen die beiden genannten Punkte 
die Nachtgleichenpunkte oder Aquinoktien. 


1) GréBte Kreise am Himmel sind diejenigen, in deren Mittelpunkt sich der Beob- 
achter (die Erde) befindet. 
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Etwa am 21. Marz ist die Sonne im Frihlingsnachtgleichenpunkte oder 
kurz Frihlingspunkte. Die nachsten 3 Monate steigt sie iiber den Aquator 
empor und steht am 22. Juni etwa 234° nordlich von ihm. Dieser Punkt 
der Ekliptik hei8t der Sommersonnenwendepunkt oder das Sommersolstitium, 
weil die Sonne hier, in bezug auf den Aquator, zum Stillstand zu kommen 
scheint und sich ihm wieder zuzuwenden beginnt. Nahe diesem Solstitium, 
also im Sommer, geht die Sonne nordlich vom Ostpunkt auf, kulminiert (in 
unseren Breiten) in betrachtlicher Hohe und geht nérdlich vom Westpunkt 
unter. Zugleich liegt, da sie nérdlich vom Himmelsadquator steht, mehr als 
die Halfte ihres taglichen Laufes tiber dem Horizont, die Tage sind also 
langer als die Nachte, und lange Tagesdauer wie groBe Sonnenhéhe im Me- 
ridian bewirken die Hitze unseres Sommers. 

Wahrend der nachsten 3 Monate, von Ende Juni bis September, sinkt 
die Sonne allmahlich zum Aquator hinab und erreicht ihn, etwa am 23. Sep- 
tember, im Herbstnachtgleichenpunkt; hier sind abermals Tag und Nacht 
von gleicher Lange. Die nun folgenden 6 Monate steht die Sonne stidlich 
vom Aquator; bis zum 22. Dezember entfernt sie sich immer weiter nach 
Stiden von ihm und erreicht etwa an diesem Tage, im Wdantersolstetiwm, ihre 
erdBte stidliche Abweichung oder Deklination mit wiederum 2314°1). In 
dieser Zeit liegt mehr als die Halfte der Tagesbahn unter dem Horizont, 
die Nachte sind also langer als die Tage, und kurze Tage wie niedrige Sonnen- 
hohe, auch am Mittage, bedingen die Winterkalte. Fir die stidliche Hemi- 
sphare kehren sich alle diese Verhaltnisse um; sie hat bei niedrigem Sonnen- 
stande Winter, wiahrend wir gleichzeitig bei hohem Sonnenstande Sommer 
haben, und Sommer, wahrend auf der nérdlichen Hemisphire Winter ist. 

Uber die Entstehung der altesten Einteilung des Tierkreises oder Zodi- 
akus in Bilder und Zeichen besitzen wir keine verbiirgte geschichtliche Nach- 
richt; doch darf als feststehend angesehen werden, daB sie babylonischen 
Ursprungs ist. 

Die Sternbilder des Zodiakus nehmen, wie man auf den Sternkarten 
sieht, ganz ungleiche Réiume am Himmel ein. Im Anfange waren sie einfach 
12 ,,Hauser“‘ fiir die Sonne, die sie im Laufe des Jahres durchlief. Hipparch 
fand dieses Einteilungssystem fiir genauere astronomische Zwecke ganz- 
lich ungeniigend und teilte daher Ekliptik und Zodiakus in 12 gleiche Teile, 
jeden zu 30°, die Zodiakalzeichen genannt wurden. Er gab ihnen die Namen 
der Konstellationen, die ihnen am nachsten entsprachen. Mit dem Frih- 
lingsiquinoktium beginnend, wurde der erste Bogen von 30° das Zeichen 


1) Der Winkelabstand der Sonne vom Friihlingsiquinoktium, auf dem Aquator ge- 
‘ messen, heiBt ihre Rektaszension; der Abstand yom Aquator selbst, senkrecht nach den 
Polen zu geziihlt, die nérdliche oder siidliche Deklination; der Abstand vom Frihlings- 
punkte, in der Ekliptik gerechnet, ihre Linge. Der Abstand von der Ekliptik oder die 
Breite ist bei der Sonne stets sehr nahe Null (mehr s. IJ. Teil, Kap. TJ). 
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des Widders (Aries) genannt, der zweite das des Stiers (Taurus) und so fort. 
Der Gebrauch, auf die Ekliptik bezogene Sternpositionen nach ,,Zeichen™ 
zu rechnen, hat bis in das vorletzte Jahrhundert gedauert, ist aber nunmehr 
als unbequem ganz abgekommen. Die Ekliptik wird jetzt, wie jeder andere 
Kreis, in 360 Grade geteilt, die vom Frihlingspunkt aus in der Richtung 
der Sonnenbewegung fortlaufend von 0° bis 360° gezahlt werden. 


4. Prazession der Aquinoktien; das Sonnenjahr. 


Durch Vergleichung seiner eigenen Beobachtungen mit denen seiner Vor- 
ginger fand Hipparch, dab die Abstande der Sterne von dem Frithlingspunkt 
dstlich von demselben stets groBer, die der Sterne westlich von ihm immer 
kleiner wurden, daB also der Friihlingspunkt und natiirlich ebenso der Herbst- 
nachtgleichenpunkt langsam, und zwar mindestens 1° im Jahrhundert nach 
Westen fortriickte. Seine Nachfolger bestimmten diese Prdzession der Aqui- 
noktien genauer: sie betraigt 50’’3 in einem Jahr oder nahe 1° in 70 Jahren. 
Sorefiltigere Beobachtung zeigte spater, da diese Veranderung die Folge 
einer langsamen Bewegung des Aquators ist, die wiederum aus einer 
Anderung in der Richtung der Erdachse bzw. Himmelsachse entsteht. Die 
Ekliptik andert ihre Lage unter den Sternen so wenig, daB diese Anderung 
erst aus den verfeinerten Beobachtungen der Neuzeit geschlossen werden 
konnte. In Wirklichkeit besteht also die Prazession in einer sehr langsamen 
kreisenden Bewegung des Pols des Aquators um den Pol der Ekliptik, und 
zwar betragt die Zeit eines vollen Umlaufes etwa 26000 Jahre. Vollstandig 
genau ist diese Zeit nie berechnet worden, und sie wiirde auch, wegen mancher 
kleiner Verainderungen, denen die Bewegung unterworfen ist, nicht immer 
dieselbe sein; doch weicht sie nicht bedeutend von der genannten Zahl ab. 
Die eben erwahnte, hochst langsame Bewegung der Ekliptik selbst und daher 
auch ihres Pols kompliziert die Bewegung des Pols des Aquators um den 
ersteren einigermaBen; im allgemeinen ist aber die von ihm beschriebene 
Kurve sehr nahe ein Kreis von 47° im Durchmesser. Zur Zeit des Hipparch 
stand unser jetziger Polarstern 12° vom Nordpol entfernt. Seitdem hat sich 
der Pol dem Sterne bestaéndig gen&ihert und wird den geringsten Abstand, 
von weniger als einem halben Grad, um das Jahr 2100 erreichen und sich 
von da an allmahlich wieder entfernen. Nach 12000 Jahren wird er nahe 
der Leier stehen, und der hellste Stern dieses Sternbildes, die Wega, wird 
alsdann auf den Namen des Polarsterns Anspruch erheben diirfen. Der 
Aquator zeigt natiirlich eine der Polbewegung entsprechende Bewegung, da 
er ja gegen die Polarachse eine konstante Neigung (90°) besitzt; ebenso 
werden sich auch seine Durchschnictspunkte mit der Ekliptik, die Nacht- 
eleichenpunkte, stetig andern. 

Es muB immer festgehalten werden, daB die verschiedenen in diesem 
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Kapitel besprochenen Bewegungen an der Himmelskugel nur scheinbar 
sind und, wie wir in dem Kapitel iiber das Kopernikanische System sehen 
werden, aus der Bewegung der Erde selbst entspringen. Die tagliche Um- 
drehung der Himmelskugel ist eine Folge der Umdrehung der Erde um ihre 
Achse und die Prazession eine Wirkung der Richtungsinderung dieser Achse. 
Die Ursache der Prazession werden wir spiter kennen lernen. 

Kine wichtige Folge der Prazession ist, daB ein Jahresumlauf der Sonne 
unter den Sternen nicht genau der Wiederkehr der Jahreszeiten entspricht. 
Die letztere hangt von der Stellung der Sonne zum Frihlingspunkte ab, da 
der Zeitpunkt, zu welchem sie den Aquator nach Norden zu kreuzt, stets 
(in unserer Hemisphare) den Frithlingsanfang bezeichnet, gleichgiiltig, wo 
die Sonne sich dabei unter den Sternen befindet. Wenn sie nun, vom Friih- 
lingsaquinoktium aus, nach Umkreisung des Himmels zum Frithlingspunkte 
zuriickkehrt, so erreicht sie ihn, infolee der Bewegung des Aquators oder 
des Fortriickens des Aquinoktiums gegen Westen, jetzt ungefaéhr 20 Minuten 
eher, als sie bei demselben Sterne wieder eintrifft. In einem Jahre ist der 
Unterschied klein; er hauft sich aber im Laufe der Jahrhunderte bedeutend 
an und betragt z. B. in einem Jahrtausend schon beinahe 14 Tage. Wir 
miissen demnach zwischen dem siderischen und dem tropischen Jahre unter- 
scheiden; ersteres ist die Zeit eines Umlaufes der Sonne unter den Sternen, 
letzteres die Zeit eines Umlaufes in Beziehung zum Aquinoktium, weshalb 
es auch das Aquinoktialjahr hei8t. Die Linge dieser beiden Jahre ist: 

Siderisches Jahr = 365°25636 = 365% 62 9™ 981) 

Tropisches Jahr = 365.24220 = 365 5 48 46. 
Da die Riickkehr der Jahreszeiten vom tropischen Jahre abhangt, so liegt 
dieses dem Kalender und den Einrichtungen des biirgerlichen Lebens tiber- 
haupt zugrunde. Seine wahre Linge ist 11™ 14° geringer als 3651/, Tage. 
Einige Folgen dieses Unterschiedes werden bei der Erklarung des Kalenders 
besprochen werden. 


5. Die Bewegung des Mondes. 


Jedermann weif, daB der Mond in etwa einem Monate die Himmels- 
kugel umlauft, und daB er waihrend dieses Umlaufes eine Reihe verschie- 
dener, von seiner Stellung zur Sonne abhangiger Phasen darbietet, deren 
vier hauptsichlichste als Neumond, erstes Viertel, Vollmond und letztes 
Viertel bekannt sind. Bei Neumond steht der Mond mit der Sonne in Kon- 
junktion, d. h. beide Gestirne haben gleiche Lange, bei Vollmond sind sie 


1) Man bezeichnet Tage, Stunden, (Zeit-) Minuten und (Zeit-) Sekunden kurz durch 
d hm s(d — dies = Tag, 5 = hora = Stunde); Grade, (Bogen-)Minuten und (Bogen-) 
Sekunden durch 9, ’, ”. 
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um 180° in Lange verschieden, oder sie befinden sich in Opposition; beim 
ersten und letzten Viertel sind die Lingen beider Gestirne um 90° verschieden. 
Kine genauere Betrachtung dieser Phasen wahrend einer einzelnen Lunation 
macht es klar, daB der Mond ein dunkler, kugelformiger Korper ist, der sein 
Licht von der Sonne empfiangt; diese Tatsache ist schon im Altertume von 
sorgfaltigen Beobachtern erkannt worden. 

Wie die Sonne den Himmel in einem Jahre, so durchlauft der Mond 
ihn in etwas mehr als 27 Tagen. Seine Bewegung unter den Sternen kann 
man deshalb leicht wahrnehmen. Wird die Stellung des Mondes zu einem 
helleren Sterne, etwa um die Zeit des ersten Viertels, von Stunde zu Stunde 
notiert, so wird man bald finden, da8 er im Laufe einer Stunde nahe um den 
Betrag seines Durchmessers nach Osten vorriickt. In der nachsten Nacht 
wird er schon 12° bis 14° éstlicher stehen als in der ersten, etwa dreiviertel 
Stunde spater aufgehen und um ebensoviel spiter den Meridian passieren 
und untergehen. Nach 27° 8" wird er unter den Sternen wieder da stehen, 
wo er zuerst gesehen wurde. 


Gehen wir nun von der Stellung des Mondes zur Zeit des Neumondes 
aus, so wird er nach Ablauf von 271/, Tagen zwar zu denselben Sternen, aber 
noch nicht zur Sonne zurtickeekehrt, demnach noch nicht wieder Neu- 
mond geworden sein. Dies riithrt daher, daB die Sonne in dieser Zeit weiter 
nach Osten vorgeriickt ist, und diese Bewegung betrégt so viel, daB der 
Mond mehr als zwei Tage braucht, um die Sonne einzuholen und wieder 
Neumond zu werden. Die wahre oder siderische Umlaufszeit des Mondes 
um die Erde ist also 27+/; Tage; die Durchschnittszeit zwischen. Neumond 
und Neumond, die Zeit also, nach welcher der Mond wieder in dieselbe Stel- 
lung zur Sonne kommt, oder die sogenannte synodische Umlaufszeit, betriet 
dagegen 29° 13°, 

Kine Vergleichung der Mondphasen und der jedesmaligen Richtungen 
von Mond und Sonne zeigt, daB die letztere von uns auSerordentlich viel 
weiter entfernt ist als der Mond. In Fig. 5 sei # die Erde oder die Stellung 
eines Beobachters auf ihr, 7 der Mond und S die Sonne, welche eine Halfte 
des Mondes erleuchtet. Erscheint, wie in der Figur, dem Beobachter die 
Mondscheibe ha b erleuchtet, oder ist erstes Viertel, so muB8 der Winkel am 
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Monde zwischen Erd- und Sonnenrichtung ein rechter sein. Ware nun die 
Sonne nur etwa viermal so weit entfernt als der Mond, so wiirde der Beob- 
achter den Winkel SEM zu 75° finden; und je naher die Sonne wire, desto 
kleiner wiirde er, fiir den Fall des ersten (oder letzten) Viertels, werden. Die 
wirkliche Messung ergibt indessen auch diesen Winkel so nahe gleich 90°, 
da8 der Unterschied in unvollkommenen Instrumenten unmerklich ist. Die 
Sonne steht namlich in Wirklichkeit etwa an der Stelle, wo die punktierte 
Linie und die verlangerte Linie MS einander schneiden wiirden, d. i. etwa 
400mal so weit, als die Entfernung £ betriast. 

Der Gedanke, durch Messung des Winkels SEM die Entfernung der 
Sonne oder vielmehr das Verhaltnis der Sonnenentfernung zur Mondent- 
fernung zu bestimmen, riihrt von Aristarch (im 3. Jahrhundert v. Chr.) her. 
Durch Messung fand er den genannten Winkel, also den Unterschied der 
Richtung nach der Sonne und nach dem Monde, zu 87°, wonach die erstere 
etwa 20mal so weit entfernt sein wiirde als der letztere. Wir wissen jetzt, 
da dieses Resultat 20mal zu klein, und daB der Winkel in der Tat so nahe 
90° (89° 51’) ist, daB Aristarch den Unterschied unméglich bestimmen konnte. 
Uberhaupt ist diese Methode, wenn auch im Prinzip ganz richtig, doch in 
der Praxis nicht anwendbar. Die uniibersteigliche Schwierigkeit legt darin, 
daB es wegen der Beschaffenheit der Mondoberflache unmodeglich ist, fest- 
zustellen, wann der Mond genau halb erleuchtet, der Winkel LMS also 
gerade 90° ist. 

Wenn wir den Weg des Mondes unter den Sternen verfolgen und auf 
einer Sternkarte einzeichnen, so finden wir, daB er nicht derselbe wie der 
der Sonne ist, daB also der Mond sich nicht in der Ekliptik bewegt; die 
Mondbahn ist vielmehr gegen die Ekliptik um etwa 5° geneigt. Die einander 
gegeniiber liegenden Durchschnittspunkte von Mond- und Sonnenbahn heiSen 
die Mondknoten; vom aufsteigenden Knoten (SU) bis zum niedersteigenden 
(2) liegt die Mondbahn iiber oder nérdlich, vom niedersteigenden bis zum 
aufsteigenden unter oder siidlich der Ekliptik. 

Infolge einer Bewegung der Knoten gegen Westen, die fiir jeden Mond- 
umlauf mehr als 1° betragt, veraindert sich aber die Lage der Mondbahn 
fortwihrend; und so schneidet zwar die Bahn die Ekliptik stets unter dem- 
selben Winkel, verschiebt sich aber langs derselben um etwa 20° in einem 
Jahre, und der Mond geht daher nicht immer iiber dieselben Sterne hinweg. 
Im Juli 1905 z. B. kreuzte der Mond die Ekliptik im aufsteigenden Knoten 
in der Nahe des Regulus im Liwen. Infolge der regelmaBigen Veranderung 
der Durchschnitts- oder Knotenpunkte war aber der aufsteigende Knoten 
_ im Laufe von 91/, Jahren bis in den Wassermann geriickt, so da sich 1914 
der niedersteigende Knoten im Léwen befand: In einer Zeit von 18 Jahren 
7 Monaten haben die Knoten einen vollen Umlauf vollendet, und die Bahn 
des Mondes liegt dann wieder genau so, wie um dieselbe Zeit friiher, mithin 
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wird der Mond im Januar 1924 den aufsteigenden Knoten wieder im Stern- 
bilde des Lowen passieren. 


6 Sennen- und Mondfinsternisse. 


Ohne Zweifel werden in den Altesten Zeiten die Menschen durch das 
gelegentliche und fast plitzliche Eintreten einer Finsternis in Schrecken und 
Furcht versetzt worden sein, wie dies ja noch heute bei unzivilisierten Volkern 
der Fall ist. Aber nicht lange konnten die Bewegungen ven Senne und Mond 
verfyigt werden, ohne daS man die Ursache dieser Erscheinungen fand. Vor- 
geschritteneren, mit der Natur und speziell den Himmelserscheinungen 
sich beschaftigenden Mamnern muBte klar werden, daB der Mond, wenn er 
zwischen Erde und Sonne tritt, uns einen Teil ihres Lichtes ader ihr ganzes 
Licht wegnimmt. Wenn beide Kirper in derselben scheinbaren Bahn am 
Himmel liefen, so miSte eine Sonnenfinsternis bei jedem Neumond eintreten: 
infalge der Neigung beider Bahnen gegeneinander geht indessen der Mond 
im allgemeinen nirdlich oder siidlich an der Sonne vorbei, ohne eine Finsternis 
zu verursachen, Jedesmal aber, wenn die Sonne zur Zeit des Neumondes 
von einem der Knoten um nicht mehr als einen gewissen Betrag absteht. 
findet fir irgendeimen Erdort eine wenigstens teilweise Bedeckung der Sonne 
oder eine partielle Sennenfinsternis statt. Dieser Betrag hangt fiir den Erd- 
mittelpunkt nur von der scheinbaren GréBe von Sonne und Mond ab und ist 
etwa 19°. Da nun die Sonne im Laufe eimes Jahres beide Knoten der Mond- 
bahn Kreuzt, so miissen fiir die Erde tiberhaupt jabriich mindestens zwei 
Sonnenfinsternisse stattfinden. : 

Aueh die Ursache der Mondfinsternisse konnte auf die Dauer nicht ver- 
bergen bleiben; man muBte, nach Beobachtung einer grdBeren Zahl und 
nach Aufzeichnung der Zeiten ihres Eintretens, bald bemerken, daB8 sie stets 
zur Zeit des Vollmondes sich ereigneten, wenn also die Erde auf der Ver- 
bindungslinie zwischen Mond und Senne war. Die Erkenntnis, daB die Erde 
emen Schatten werfe und der Mond in diesen trete. wie bei einer Sonnen- 
finsternis die Erde in den Schatten des Mondes, lag dann nicht fern; und so 
finden wir in der Tat, da8 man schon frihzeitig auch mit der Ursache der 
Mondfinsternisse vollkommen vertraut war. 

Der Grand, warum die Mondfinsternisse nur gelegentlich und nicht bei 
jedem Vollmond eintreten, ist wesentlich derselbe, wie der des seltenen Ein- 
tretens der Sonnenfinsternise. Das Zentrum des Erdschattens liegt, wie 
das der Sonne. stets in der Ekliptik, und wenn daher der Mond zur Zeit des 
Vollmondes nicht gerade sehr nahe der Ekliptik, also nahe einem der Knoten 
ist, wird er nicht In den Schatten der Erde eintreten, sondern nérdlich oder 
sudlich davon verbeigehen. Infolge der sehr bedeutenden GraBe der Sonne 
(ihr Durchmesser ist mehr als 100mal so gro8 als der der Erde) ist der Kern- 


Sonnen- und Mondfinsternisse, 19 


schatten der Erde in der Entfernung des Mondes wesentlich kleiner als die 
Erde selbst. Hieraus folgt, da® eine Mondfinsternis einen betrachtlich ge- 
ringeren Abstand des Mondes von einem seiner Knoten erfordert als eine 
Sonnenfinsternis. Mondfinsternisse treten daher seltener auf als Sonnenfinster- 
nisse, und mitunter vergeht in der Tat ein ganzes Jahr ohne Mondfinsternis. 

Die Natur und Dauer einer Finsternis ist je nach den Stellungen und 
scheinbaren GroSen von Sonne und Mond verschieden. Wir wollen zuerst 
annehmen, bei einer Sonnenfinsternis ginge der Mond genau iiber den Mittel- 
punkt der Sonne hinweg (die Bedeckung sei zentral), er stande also zur Zeit 
des Neumondes genau in einem seiner Knoten. Dann ist klar, daB, wenn 
der scheinbare (Winkel-) Durchmesser des Mondes den der Sonne tbertrifft, 
die letztere vollstandig verdeckt sein wird; es findet sodann eine totale Sonnen- 
finsterms statt. Eine solche kann nur dann eintreten, wenn sich der Beob- 
achter genau oder sehr nahe auf der (verlangerten) Verbindungslinie der 
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Mittelpunkte yon Sonne und Mond befindet. Ist unter den gleichen Ver- 
haltnissen die scheinbare Grébe des Mondes geringer als die der Sonne, so 
kann nicht die ganze Sonnenscheibe verdeckt werden, sondern es wird noch 
ein Lichtring um den Mondrand sichtbar sein; diese Erscheinung heiSt eine 
ringformige Sonnenfinsternis!) (Fig. 6). Geht der Mond nicht zentral iiber 
die Sonne weg, so kann er nur einen Teil derselben bedecken, und die Finsternis 
ist dann eine partielle(Fig.7). Ebenso verhalt es sich mit den Mondfinsternissen: 
ist der Mond nur teilweise im Erdschatten, so haben wir eine partielle Mond- 
finsternis; steht er ganz in ihm, eine totale. Eine ringformige Mondfinsternis 
ist nicht méglich, weil der Durchmesser des Erdschattens den des Mondes 
stets ubertrifft. 

Die folgenden Figuren 8 und 9 zeigen einige der bei Finsternissen statt- 
findenden Verhaltnisse deutlicher. S bezeichnet darin die Sonne, E die Erde, 


1) Die Alten glaubten, daS der scheinbare Durchmesser des Mondes stets groéBer 
als der der Sonne sei, und da daher ringformige Sonnenfinsternisse nicht eintreten konnten. 

Die erste ringformige Finsternis, die als solche erkannt, wurde, ist die vom 9. April 1567, 
die in Italien sichtbar war, und iiber deren Beobachtung Clavius berichtet. Aber noch 
Kepler suchte den bei dieser Finsternis gesehenen hellen Ring als eine Erscheinung der 
Erd- oder der Mondatmosphare zu erklaren. 

x 


ho 
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M den Mond. Ein Beobachter an den Punkten O (Fig. 8), tiberhaupt auBer- 
halb der schraffierten Partien, wiirde die ganze Sonne, also gar keine Ver- 
finsterung sehen. An den Stellen P, innerhalb der leicht schraffierten Teile, 
wird die Sonne partiell verfinstert erscheinen, und zwar um so mehr, je naher 
der Beobachter dem Zentrum ist. Dieser Teil des Schattenkegels heiSt der 
Halbschatten. Endlich gibt es eine kleine Region, zwischen den mit P be- 
zeichneten Stellen, wo. die Sonne total vom Monde verdeckt ist; diese Gegend 


Fig. 8. 


trifft der Kernschatten des Mondes, dessen Form ein Kegel ist, mit der Basis 
am Mond und der Spitze an der Erde. Die scheinbaren Durchmesser von 
Sonne und Mond sind nun so nahe gleich, d. h. die wahren verhalten sich 
so nahe, wie die entsprechenden Entfernungen von der Erde, daB die Spitze 
des Mondschattens immer in der Nahe der Erde liegt; mitunter erreicht er 
die Erdoberflache, die Orte im Schattenkegel haben dann eine totale Sonnen- 
finsternis; mitunter trifft er sie aber auch nicht, dann findet eine ringformige 
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Fig. 9. 


Hinsternis statt. Da im Fall einer totalen Finsternis der Schattendurch- 
messer auf der Erde selbst selten mehr als 200 Kilometer betragt, so begreift 
man, warum fiir einen gegebenen Erdort eine totale Sonnenfinsternis so 
selten eintritt und dann so kurz ist. Fiir einen genau auf der Zentrallinie 
gelegenen Ort ist die Dauer der Totalitat um so linger, je gréBer der schein- 
bare Monddurchmesser im Verhaltnis zum Sonnendurchmesser ist, je naiher 
also der Mond und je entfernter die Sonne steht; sie betrigt aber selten mehr 
als 6 Minuten und kann im Maximum bis auf etwa 8 Minuten steigen. In 
der Mehrzahl der Falle erreicht jedoch die Schattenspitze die Erde nicht; 
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dann erscheint der Mond kleiner als die Sonne, und ein in der Zentrallinie 
befindlicher Beobachter sieht eine ringférmige Sonnenfinsternis, die gleich- 
falls nur ganz kurze Zeit, im Maximum etwa 12 Minuten, dauern kann. Die 
Phasen der partiellen Verfinsterungen sowie die partiellen Finsternisse tiber- 
haupt dauern erheblich linger, da, wenn der Mond nur nahezu zentral an 
der Sonne vorbeigeht, zwischen erster Beriihrung im Westen (Anfang der 
Finsternis) und letzter Beriihrung im Osten (Ende) mehrere Stunden ver- 
flieBen. 

Der Mondschatten oder seine Verlingerung trifft die Erdoberflache zu- 
erst an westlichen Orten, da der Mond in west-dstlicher Richtung die Sonne 
passiert; in einem Zeitraume von 4 bis 5 Stunden iiberstreicht er dann etwa 
120° in Lange und verlaBt die Erde in dstlicheren Gegenden. Fiir die vom 
Schatten zuerst getroffenen Punkte geht in diesem Moment die Sonne gerade 
auf, fiir die zuletzt getroffenen geht sie unter. 

Fig. 9 zeigt die Form des Erdschattens und die Verhaltnisse bei einer 
totalen Mondfinsternis. Da der Durchmesser der Erde nahe viermal so gro8 
ist als der des Mondes, so ist auch ihr Schatten etwa viermal so lang als der 
Mondschatten und, wo er die Monudbahn schneidet, erheblich groBer als der 
Monddurchmesser; der Mond kann also, wie in der Figur dargestellt ist, 
vollkommen durch den Schatten bedeckt werden. Wir wollen nun annehmen, 
der Mond passiere den Schatten der Erde zentral. Sobald er in den Halb- 
schatten P tritt, beginnt eine Mondfinsternis — ein Mondbewohner sieht 
eine partielle Sonnenfinsternis, verursacht durch das Vortreten der Erde —; 
die Erscheinung wird aber erst auffallig, wenn der Mond in die Nahe des 
Kernschattens kommt. ‘Tritt er nach etwa einer Stunde in denselben, so 
scheint ein Stiick wie abgeschnitten und mitunter selbst ganzlich verschwunden 
zu sein. Die Verfinsterung nimmt nun stetig zu; endlich ist der Mond ganz 
in den Kernschatten eingetreten, und damit beginnt die totale Finsternis. 
Nach etwa 2% Stunden erreicht er den dstlichen Rand des Kernschattens, 
womit die totale Finsternis endet, und nach einer weiteren Stunde auch die 
dstliche Grenze des Halbschattens, womit die ganze Erscheinung ihr Ende 
findet. Wahrend der totalen Verfinsterung ist der Mond selten ganz un- 
sichtbar; gewéhnlich erscheint er in einer mehr oder weniger lebhaften kupfer- 
roten Farbe. Dieses matte rote Licht ist eine Folge der in den Kernschatten 
durch die Erdatmosphare gebrochenen Sonnenstrahlen, und es ist heller oder 
matter, je nach den atmospharischen Verhaltnissen der von den Sonnen- 
strahlen beriihrten Randstellen der Erde. 

Bei etwa der Hilfte aller Mondfinsternisse geht der Mond so weit tiber 
_ oder unter dem Zentrum des Erdschattens weg, da8 auch zur Zeit der gréBten 

Verfinsterung nur ein Teil im Kernschatten steht; wir haben dann eine par- 
tielle Mondfinsternis. Bleibt der Mond ganz im Halbschatten und bertihrt 
den Kernschatten tiberhaupt nicht, so hat man eine Penuwmbrafinsterms. 
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Kine solche ist so wenig augenfallig, da sie meist unbeachtet voriibergehen 
wird. Ubrigens ist klar, daB die Mondfinsternisse stets an allen Orten wahr- 
genommen werden, wo gerade der Mond tiber dem Horizont steht; sie sind 
eine reale, objektive Erscheinung, da der Mond wirklich durch den Erd- 
schatten hindurchgeht. Fiir einen speziellen Erdort sind darum Mondfinster- 
nisse haufiger als Sonnenfinsternisse, fiir die Erde im allgemeinen treten 
dagegen, wie oben bereits auseinandergesetzt wurde, Scnnenfinsternisse hau- 
figer ein als Mondfinsternisse. 

Die GréBe einer Finsternis maBen die alteren Astronomen nach ,,Zollen“ 
(digiti), eine Benennung, die iibrigens auch heute noch mitunter in Gebrauch 
ist. Sie teilten den Durchmesser der Sonnen- oder Mondscheibe in 12 gleiche 
Teile, Zolle genannt, und die GréBe der Finsternis war gleich der Anzahl 
der Zolle, die das verfinsterte Stiick betrug, also z. B. 12, wenn die Finsternis 
eine totale, 6, wenn Sonne oder Mond zur Hialfte verfinstert waren. Die 
meisten Astronomen des Altertums pflegten indessen die Digiti auf die Ober- 
flache zu beziehen und nicht auf den Durchmesser; war z. B. der Mond vier 
Digiti verfinstert, so hieB dies, daB ein Drittel seiner Oberflache und nicht 
seines Durchmessers verfinstert war. 

Totale Sonnenfinsternisse bieten seltene, aber um so héher geschatzte 
Gelegenheiten, die Vorgange in den Lichthiillen der Sonne zu studieren; hier- 
von werden wir in einem spateren Kapitel sprechen. 

Kehren wir jetzt zu den scheinbaren Bewegungen von Sonne und Mond 
an der Himmelskugel zuriick. Da die Mondbahn die Ekliptik zweimal (in 
den Knotenpunkten) schneidet, und da die Sonne die-ganze Ekliptik in emem 
Jahre durchlauft, so folgt, da& es zwei Perioden im Jahre gibt, wahrend 
deren die Sonne einem Knoten nahe ist und daher Finsternisse vorkommen 
kénnen. Diese Perioden, die man Finsternisperioden nennen konnte, um- 
fassen fiir Sonnenfinsternisse durchschnittlich 36 Tage (18 Tage vor und 
18 Tage nach dem Durchgange der Sonne durch einen Knoten), fiir Mond- 
finsternisse dagegen nur 23 Tage. Wegen der schon beschriebenen Bewegung 
der Mondknoten tritt die Finsternisperiode nicht jedes Jahr zu gleicher Zeit 
ein, sondern durchschnittlich in jedem folgenden Jahre etwa 20 Tage friiher. 

Es gibt zwischen den Bewegungen der Sonne und denen des Mondes 
eine Beziehung, deren Kenntnis den alten Astronomen die Vorhersagung der 
Finsternisse wesentlich erleichterte. Wir erwahnten auf S. 16. daB der 
Mond einen Umlauf in Beziehung auf die Sterne in etwa 271/; Tagen voll- 
endet. Da die Knoten seiner Bahn gleichmaSig rickwiarts, der Mondbewegung 
entgegen, weiterriicken, so kehrt er zum Knoten in etwas weniger als der 
genannten Zeit zuriick, namlich in 27.2122 Tagen. Die Sonne ihrerseits er- 
reicht, nach Passierung eines Knotens der Mondbahn, denselben abermals 
nach 346.6201 Tagen. Die Beziehung zwischen den letzteren beiden Zahlen 
ist nun die, daf 242 Mondumlaufe in bezug auf den Knoten (die sogenannte 
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drakonitische Umlaufszeit) sehr nahe gleich 19 hierauf bezogenen Sonnen- 
umlaufen sind; streng sind: 

242 drakonitische Mondumlaufe. . . . 6585.357 Tage, 

19 mA Sonnenumlaufe . . . 6585.780 
Gehen demnach Sonne und Mond zu irgendeiner Zeit zugleich von einem 
Knoten aus, so werden sie sich nach 6585 Tagen sehr nahe wieder bei demselben 
Knoten befinden. Wahrend dieses Intervalls wiirden 223 Lunationen oder 
Neu- und Vollmonde, keiner aber so nahe am Knoten als der erste und 
der letzte, stattgefunden haben. Die genaue Zeit fiir 223 Lunationen ist 
6585.3212 Tage, so daB in dem angenommenen Falle das 223ste Zusammen- 
treffen (Konjunktion) von Sonne und Mond etwas vor Erreichung des Knotens 
stattfinden witirde, in einer Entfernung, die nach der Rechnung 28’ oder 
etwas weniger als einen der Durchmesser betragt. Befanden sie sich am 
Anfange der eben angegebenen Zeit nicht genau im Knoten, sondern in einer 
gewissen Distanz von demselben, z. B. 3° éstlich oder westlich, so werden 
sie dementsprechend nach Ablauf der Periode auch innerhalb eines halben 
Grades von diesem 3° 6stlichen oder westlichen Punkte wieder zusammen- 
treffen. ‘ 

Die eben betrachtete Periode heibt der Saroszyklus und kann in folgender 
Weise angewandt werden: Man notiert die genaue Zeit der Mitte einer Mond- 
oder Sonnenfinsternis, rechnet dann 6585 75 42™ vorwirts und findet so 
eine andere Finsternis von sehr nahe derselben Art. Auf Jahre reduziert 
wird das Intervall 18 Jahre und 10 oder 11 Tage, je nachdem der 29. Februar 
vier oder fiinfmal in dieser Zeit vorgekommen ist. Notieren wir nun alle 
Finsternisse in der Zeit von 18 Jahren, so sehen wir deselbe Reihe nach 
dieser Zeit, jedoch 10 oder 11 Tage spater, wiederkehren; aber die neue Serie 
wird im allgemeinen nicht an denselben Orten wie die alte oder wenigstens 
nicht zu derselben Tageszeit sichtbar sein, da die Mitte der Finsternis etwa 
73/, Stunden spiter fallt. Erst nach dem Ende von drei Perioden werden 
die Finsternisse wieder nahe zur selben Zeit stattfinden, dann aber, da die 
Periode etwas kleiner als 65851/, Tage ist, nicht genau von derselben GroBe 
sein und mitunter sogar ganz ausbleiben. Da nach dem obigen jede folgende 
Finsternis am Ende der Periode 28’ weiter zuriick, relativ zum Knoten, 
fallt, so muB die Konjunktion im Laufe der Zeit so weit ab vom Knoten 
eintreffen, daB iiberhaupt keine Finsternis mehr méglich wird. Wahrend 
beinahe jeder Periode wird man finden, daB einige Finsternisse fehlen, an- 
dere neu eintreten. Eine neu eintretende Mondtinsternis z. B. wird zunachst 
sehr klein sein; bei jeder folgenden periodischen Wiederkehr, also nach je 
18 Jahren, wird sie gréBer, bis sie schlieBlich total wird. Dies bleibt sie langere 
Zeit und wird dann wieder partiell, aber auf der der friiheren entgegen- 
gesetzten Seite des Mondes. Hierauf folgen dann wiederum immer kleiner 
werdende partielle Finsternisse, bis sie zuletzt ganz ausbleiben. Das ganze 


24 I. Geschichtliche Entwicklung des Weltsystems. 


Intervall, iiber welches sich auf diese Weise die Wiederkehr einer Mond- 
finsternis ausbreitet, kann 50 bis 60 Perioden oder etwa 1000 Jahre be- 
tragen. Die Sonnenfinsternisse, die weiter vom Knoten eintreten (S. 22), 
erhalten sich noch linger, namlich 65 bis 70 Perioden hindurch oder tiber 
1200 Jahre. 

Als ein der neueren Zeit entnommenes Beispiel des Saroszyklus erwahnen 

wir die folgenden totalen Sonnenfinsternisse: 
1850 August 7, Stiller Ozean; 
1868 August 18, Indien; 
1886 August 29, Atlantischer Ozean, Stidafrika; 
1904 September 9, Stiller Ozean, Siidamerika; 
1922 September 21, Australien. 

Diese Finsternisse gehéren einer Reihe an, welche im Jahre 1219 beginnt 
und sich bis ins 26. Jahrhundert erstreckt. Sie ist besonders bemerkenswert 
durch die lange Totalitaétsdauer, welche in der zentralen Finsternis von 1904 
September 9 den Betrag von 64 erreichte. 

Wie wir spater sehen werden, sind von wesentlichem Interesse heute 
nur noch die totalen Sonnenfinsternisse, von welchen wir in diesem Jahr- 
zehnt die folgenden zu verzeichnen haben: 

1922 September 21 (6"0) Indischer Ozean, Australien; 

1923 September 10 (3"6) GroBer Ozean, Nordamerika, Atl. Ozean; 
1925 Januar 24 (8"3) Nordamerika, Atlantischer Ozean; 

1926 Januar 14 (44) Afrika, Sundainseln; 

1927 Januar 3 (0"1) GroBer Ozean; 

1927 Juni 29 (1"0) England, Skandinavien, Sibirien; 

1929 Mai 9 (55) Indischer Ozean, Sumatra, Philippinen. 

Die in Klammern angegebenen Zahlen bedeuten die Dauer der Tota- 
litat, in Minuten ausgedriickt, 

Die totalen Sonnenfinsternisse sind also, wenn man die ganze Erde in 
Betracht zieht, ziemlich haufig; im 20. Jahrhundert finden im ganzen 80 
statt. Fir ein bestimmtes Land aber bilden sie stets eine seltene Erschei- 
nung, und ein einzelner Ort kann nur etwa alle 200 Jahre auf ein solches 
Ereignis rechnen. In Deutschland z. B. sind im 19. Jahrhundert drei totale 
Sonnenfinsternisse zu beobachten gewesen (1816 November 19; 1851 Juli 28; 
1887 August 19), und im 20. werden es sogar nur zwei sein (1954 Juni 30; 
1999 August 11). 


7. Das Ptolemaische Weltsystem. 


Es existiert heute noch ein Werk, welches fiir 14 Jahrhunderte eine 
Art astronomischer Bibel war, von dem nichts weggenommen und zu dem 
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im Prinzip nichts hinzugeftigt wurde. Dies ist der ,,Almagest‘‘?), der etwa 
in der Mitte des 2. Jahrhunderts n. Chr. von dem alexandrinischen Astro- 
nomen Ptolemaus unter Benutzung alterer Beobachtungen, besonders des 
Hipparch, verfabt worden ist. Fast alles, was wir von der astronomischen 
Wissenschaft der Griechen wissen, ist aus ihm entnommen. Zwar sind auch 
Fragmente von Werken anderer alter Autoren auf uns gekommen, und die 
meisten alten Schriftsteller spielen gelegentlich auf astronomische Erschei- 
nungen und Theorien an, woraus man sich einige Vorstellungen iiber die 
Astronomie des Altertums hat bilden kénnen; aber das Werk des Ptolemaus 
ist das einzige volistandige Hand- und Lehrbuch aus jener Zeit, welches wir 
besitzen. Obgleich sein System in vielen wichtigen Punkten irrig ist, stellt 
es doch die Form der scheinbaren Bewegungen der Himmelskérper im all- 
gemeinen mit groBer Genauigkeit dar. Mangelhaft immerhin, wenn mit 
unserem MaSe gemessen, ist es ftir jene Zeiten ein wundervolles Zeugnis 
von Scharfsinn und Forschungsgabe. 

Gegenstand des vorliegenden Kapitels sind die scheinbaren Bewegungen 
der Planeten, deren Erklirung am einfachsten mit Hilfe des Ptolemaischen 
Systems gegeben werden kann. Mit Riicksicht auf sein geschichtliches Inter- 
esse wollen wir indessen erst kurz die Grundsatze und Vorstellungen skiz- 
zieren, auf denen das System beruht, und ebenso die Beweismethode des 
Ptolemaus anfiihren. Seine in der Hauptsache, wie erwahnt, dem Hipparch 
und dessen Vorlaufern entnommenen Fundamentalsatze sind folgende: 

1. Die Himmelskoérper bewegen sich in Kreisen. — Ptolemaus 
spricht hier zunachst von der taglichen Bewegung, infolge deren jeder Him- 
melskérper scheinbar rund um die Erde oder vielmehr in kreisférmigem 
taclichon Lauf um den Himmelspol gefiihrt wird. Ptolemaus und nach ihm 
die Astronomen bis zu Keplers Zeit meinten, alle himmlischen Bewegungen 
fanden in Kreisen als den vollkommensten ebenen Figuren statt; da aber 
die Ungleichférmigkeit vieler dieser Bewegungen offensichtlich war, so nahm 
er an, daB die Erde nicht in dem Mittelpunkte dieser Kreise staénde. Wo ein 
einzelner Kreis nicht gentigte, die Bewegung eines Himmelskérpers darzu- 
stellen, fiihrte er eine Kombination kreisformiger Bewegungen ein, iiber die 
wir sogleich sprechen werden. 

2. Die Erde ist eine Kugel. — Da die Erde von Osten nach Westen 
gerundet sei, beweist Ptolemaus aus der Tatsache, daB die Gestirne nicht 
fiir alle Erdbewohner zu ein und demselben Zeitpunkte auf- und untergehen. 
Durch Vergleichung der Zeiten, zu denen eine Mondfinsternis in verschie- 
denen Gegenden gesehen wird, findet man, da8 dies zu einer um so fritheren 
Stunde nach Sonnenuntergang der Fall ist, je weiter westlich sich der Beob- 
‘ achter befindet. Da nun in der Tat die Zeit eingr solchen Erscheinung tiberall 
dieselbe ist, so folet daraus, daB die Sonne um so spater untergeht, je weiter 


1) Von den Arabern korrumpiert aus: ) weyiorn ovyreéce. 


26 I. Geschichtliche Entwicklung des Weltsystems, 


wir nach Westen kommen. Wire ferner die Erde nicht von Norden nach 
Siiden gerundet, so miiBte ein Stern, der an einem Orte den Meridian im 
Nord- oder Siidhorizont passiert, dies tiberall tun, wie weit nach Norden 
oder Siiden der Beobachter auch reist. Aber man sieht beim Reisen nach 
Siiden die Sterne im Norden sich dem Horizont nahern, wahrend neue Ge- 
stirne iiber dem Siidhorizont heraufsteigen. Dies zeigt, daB der Horizont 
selbst mit der Bewegung des Beobachters Lage und Richtung andert. Weiter 
bleibt, von welcher Seite auch wir uns hohen Gegenstainden von der See aus 
nahern, ihre Basis anfangs infolee der Kriimmung der Meeresoberflache 
verborgen und wird erst allmahlich bei weiterer Annaherung sichtbar. Und 
so lieBen sich noch andere Erscheinungen anfiihren, woraus schon die Alten 
auf die Kugelgestalt der Erde schlossen. 

3. Die Erdesteht im Mittelpunkte der Himmelskugel. — Stande 
die Erde auBerhalb dieses Mittelpunktes, so miBten UnregelmaBigkeiten in 
der scheinbaren tiglichen Drehung der Himmelskugel stattfinden, indem die 
Sterne an der Seite, nach welcher die Erde lige, schneller bewegt erscheinen 
wiirden. Befinde sie sich 6stlich vom Mittelpunkte, so wiirden wir den auf- 
gehenden Himmelskérpern naher sein als den untergehenden, und die Ge- 
stirne wiirden sich im Osten scheinbar rascher bewegen als im Westen. Da 
keine solechen Unregelma8igkeiten wahrgenommen werden, die tagliche 
Bewegung vielmehr mit vollkommener Gleichformigkeit vor sich geht, so 
muB die Erde im Zentrum der Bewegung stehen. 

4, Die Erde hat keine fortschreitende Bewegung, — Hiatte sie 
eine soleche, so wiirde sie sich von dem Zentrum fort nach einer Seite der 
Himmelskugel hin bewegen, und die tagliche Umdrehung der Gestirne miiBte 
aufhéren, in allen Teilen gleichférmig zu sein. Da aber die eben erwahnte 
Gleichférmigkeit der Bewegung Jahr fiir Jahr wahrgenommen wird, so muB 
die Erde ihre Stellung im Mittelpunkte der Sphare beibehalten. 

Es wird interessant sein, diese Grundsatze des Ptolemaus zu analy- 
sieren, um zu sehen, was an ihnen wahr und was falsch ist. Der erste Satz, 
daB sich die Himmelskérper in Kreisen bewegen, ist, soweit die scheinbare 
tagliche Bewegung inBetracht kommt, vollkommen wahr. Ptolemaus wuBte 
aber nicht, dab diese Bewegung eben nur scheinbar ist und von der Rotation 
der Erde um ihre Achse herrithrt. Der zweite Satz ist durchaus richtig, und 
die Beweise des Ptolemaus fiir die Kugelgestalt der Erde werden, neben 
anderen, noch heutzutage in unseren Schulbiichern gefunden. Sehr auf- 
fallend aber ist die Mischung von Wahrheit und Irrtum im dritten und vierten 
Satze, daB die Erde in Ruhe bleibe. Als unbedingt falsch kénnen wir auch 
diese Siaitze nicht betrachten, weil man in einem gewissen Sinne, und zwar 
in dem einzigen, in welchem es eine Himmelskugel gibt, in der Tat sagen 
kann, die Erde bleibe im Mittelpunkte der Sphare. Nur sah Ptolemaus 
nicht ein, daB diese Sphare bloB eine gedachte ist, die der Beobachter mit 
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sich fiithrt, wohin immer er geht. Sein Beweis, daB das Zentrum der Himmels- 
umdrehung in der Erde liege, ist in gewissem Sinne richtig; aber was er 
wirklich beweist, ist, daB die Erde sich um ihre Achse dreht. Er sah nicht, 
dab, wenn die Erde die Umdrehungsachse in unverdinderter Richtung mit 
sich tragt, sein Beweis fiir die Ruhe der Erde zunichte werden muB. 

Man erhalt einen klaren Begriff von den Anschauungen des Ptolemaus 
durch seine Antworten auf zwei Einwiirfe gegen sein System. Der erste ist 
der, daB es paradox sei, anzunehmen, ein Kérper wie die Erde kénne, von 
nichts unterstiitzt, im Raume ruhig schweben, Die diesen Einwand erheben, 
sagt er, urteilen nach dem, was sie bei kleinen Kérpern rund um sich zu- 
fallig sehen, und nicht nach dem, was dem Universum eigentiimlich ist. In 
den Himmelsraumen gibt es weder oben noch unten; denn wir kénnen bei 
einer Sphare davon nicht sprechen. Was wir unten nennen, ist einfach die 
Richtung unserer FiBe nach dem Mittelpunkte der Erde, die Richtung, in 
der schwere Kérper zu fallen streben. Die Erde selbst ist nur ein Punkt im 
Vergleiche mit dem Himmelsraum, und sie wird festgehalten durch die Krifte, 
welche von dem unendlich gré8eren Universum auf sie ausgetibt werden. 

Ptolemius sagt dann, es gabe andere, die seine SchluBweise zwar zu- 
heBen, aber behaupteten, nichts hindere, anzunehmen, da8 der Himmel un- 
beweglich sei, dagegen die Erde selbst sich einmal im Tage um ihre eigene 
Achse drehe. Den Vertretern dieser Ansicht erwidert er, da$, wenn wir nur 
die Bewegungen der Gestirne betrachten, dieser Lehrmeinung, die den Vor- 
zug der Einfachheit habe, nichts entgegenzuhalten sei; aber mit Riicksicht 
auf das, was rund um uns und in der Luft geschihe, sei sie nur lacherlich. 
Er geht dann an eine auBerst unklare Untersuchung tiber die relative Be- 
weeung leichter und schwerer Korper und schlieBt, da8, wenn die Erde in 
der Tat mit der erforderlichen enormen Geschwindigkeit rotiere, die Luft 
zuriickgelassen werden miisse. Auf den Einwurf, die Erde fiihre die Luft 
mit sich herum, erwidert er, daB dies fiir Kérper, die in der Luft fliegen, 
nicht richtig sein kénne. 

Im Ptolemiischen Weltsystem werden alle Bewegungen durch eine 
Reihenfolge von Kreisbewegungen dargestellt. Wir haben die Bewegungen 
von Sonne und Mond unter den Sternen bereits auseinandergesetzt; die 
erstere umkreist den Himmel von Westen nach Osten im Laufe eines Jahres, 
letzterer in ahnlicher Weise im Laufe eines Monats. Obschon nicht ganz 
eleichformig, geschehen doch diese Bewegungen immer in demselben Sinne. 
Anders aber verhalt es sich mit den fiinf den Alten bekannten Planeten 
Merkur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn. Diese bewegen sich bald nach 
Osten, bald nach Westen, bald stehen sie relativ zu den Sternen still. Im 
ganzen herrschen indessen die éstlichen Bewegungen vor, und die Planeten 
oszillieren in der Tat um einen gewissen mittleren Punkt, der selbst in regel- 
maBiger Bewegung gegen Osten ist. Nimmt man z. B. einen fingierten 
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Jupiter an, der in stetiger Bewegung gegen Osten einen Umlauf unter den 
Sternen am Himmel in 12 Jahren vollendet, gerade wie ihn die Sonne in 
einem Jahre ausfiihrt, so wird man den wirklichen Jupiter wie ein Pendel 
zu beiden Seiten des fingierten, aber nie weiter als 12°, sich hin und her be- 
wegen sehen. Die Zeitdauer jeder doppelten Oszillation ist etwa 13 Monate, 
das hei8t, wenn der wirkliche Jupiter den fingierten z. B. am 1. Januar nach 
Westen zu passiert hat, so setzt er seine Schwingung nach Westen etwa 
drei Monate fort, steht dann allmahlich still und kehrt mit etwas langsamerer 
Bewegung zum fingierten Planeten zuriick, den er, nach Osten, Mitte Juli 
passiert. Das Ausschwingen nach Osten wird bis gegen Ende Oktober dauern, 
wo er wieder gegen Westen umkehrt. Die westliche Bewegung heiBt retro- 
grad oder riickldufig, die dstliche direkt oder rechtldufig; zwischen beiden liegt 
ein Punkt, wo der Planet in Ruhe oder stationdr erscheint. Die westlichen 
Bewegungen heifben retrograd, weil sie sowohl der Bewegung der Sonne unter 
den Sternen als der allgemeinen Bewegungsrichtung der Planeten selbst ent- 
gegengesetzt gerichtet sind. Schon Hipparch bemerkte drei Jahrhunderte 
vor Ptolemaus, da’ diese oszillierende Bewegung durch die Annahme er- 
klart werden kénne, der wirkliche Jupiter beschreibe im Laufe eines Jahres 
eine kreisférmige Bahn um den fingierten. Dieser Kreis wurde der E'pizykel 
genannt, und wir haben so die bertthmte Epizykeltheorie der planetarischen 
Bewegungen, die im Almagest niedergelegt ist. Die Bewegung eines Planeten 
nach dieser Theorie wird aus Fig. 10 ersichtlich. 2H ist die Erde, um welche 
sich der fingierte Jupiter in dem punktierten Kreise 1, 2, 3... 9 beweet. 
Um den Epizykel, in welchem der wirkliche Planet lauft, zu bilden, miissen 
wir annehmen, ein Arm, der Radius des Epizykels, an dessen Ende der wirk- 
liche Jupiter sich befinde, drehe sich gleichmaSig und einmal im Jahre um 
den fingierten Planeten. Dieser Arm wird also nacheinander die Stellungen 
11’, 2 2’, 3 3’...9 9’ haben. Legt man dann eine Kurve durch die auf- 
einanderfolgenden Stellungen 1’, 2’, 3’. . . 9’ des wirklichen Jupiter, so er- 
halt man eine Reihe von Schlingen oder Schleifen, die seinen scheinbaren 
Lauf darstellen. 

Hs ist leicht zu sehen, da der den Jupiter (in der Vorstellung) tragende 
Arm zwar in einem Jahre eine ganze Umdrehung vollendet und zu seiner 
Anfangsrichtung zuriickkehrt, daB er aber wegen der fortschreitenden Be- 
wegung des fingierten Planeten zur Bildung einer vollstandigen Schleife mehr 
als eine ganze Revolution ausfiithren mu$ und daher etwa 13 Monate dazu 
gebraucht. So hat z. B. (Fig. 10) bei der Stellung 8 8’ der Arm eine ganze 
Umdrehung in Beziehung zur Richtung 11’ gemacht, denn 8 8’ ist parallel 
zu 11’; aber er erreicht, wegen der Kriimmung der Bahn, erst in der Stel- 
lung 99’ die Mitte der zweiten Schleife. Aus der Figur sieht man auch, dab 
sich der Planet in der Nahe von 1’ riickwarts beweet und bei 2’ stationar 
ist. Bald hinter 2’ wird die Bewegung direkt und bleibt so bis in die Nahe 
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von 8’, wo der Planet zum zweiten Male stationar ist. Dann wird er wieder 
riicklaufig, und der ganze Vorgang beginnt von neuem. In derselben Weise 
wie bei Jupiter macht auch der Epizykelradius des Mars und des Saturn 
eine Umdrehung in einem Jahre, der von Merkur und Venus dagegen nicht. 
Ist der Planet in Opposition mit der Sonne, oder steht die Erde in der Ver- 
bindungslinie Planet-Sonne, so zeigt der Radius nach der Erde (1 1’, 9 9’ in 
Fig. 10); ist der Planet dagegen in Konjunktion mit der Sonne, oder steht 
die Sonne in der Verbindungslinie Erde-Planet, so zeigt der Radius von der 
Erde weg (5 5’). Den Astronomen des Altertums war diese Tatsache wohl 
bekannt, und sie griindeten in der Tat alle ihre Berechnungen der Planeten- 
bewegungen hierauf; aber sie scheinen den sehr wichtigen Umstand nicht 
bemerkt zu haben, daB die Richtung des Epizykelradius der erstgenannten 


Fig. 10. Epizyklische Bewegung eines Planeten. 


drei Planeten stets die gleiche ist wie die Richtung von der Erde nach der 
Sonne. Hatten sie dies bemerkt, so wiirde ihnen kaum entgangen sein, dab 
die Epizykel durch die Annahme, die Erde bewege sich um die Sonne und 
nicht die Sonne um die Erde, ganzlich vermieden werden kénnen. 


Die Higentiimlichkeit der Bewegungen von Merkur und Venus besteht 
darin, daf die fingierten Mittelpunkte, um die sie oszillieren, stets in der 
Richtung der Sonne liegen, da, wie wir jetzt wissen, die Sonne selbst der 
Mittelpunkt ihrer Bewegungen ist. Man sieht sie nie weiter als in einer be- 
stimmten Entfernung zu beiden Seiten der Sonne, Venus etwa 45°, Merkur 
16° bis 29°. In der Tat hat schon Herakleides von Pontus (im vierten Jahr- 
hundert v. Chr.) die Sonne zum Zentrum der Bewegungen dieser beiden 
Planeten gemacht, und man sieht schwer ein, wie jemand nach Erkenntnis 
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der Regeln ihrer Oszillation etwas anderes tun konnte. Ptolemaus jedoch 
verwarf dieses System und nahm an, da ihre Bahnen zwischen Sonne und 
Erde lagen. : 

Fig. 11 zeigt nun die Anordnung der Planeten nach dem Ptolemaischen 
System. Der der Erde nachste Himmelskérper ist der Mond, dessen Ent- 
fernung den Alten, wenngleich nur roh, zu bestimmen gelang. Die Planeten 
folgen dann in derselben Ordnung wie in der Wirklichkeit, nur muB die Erde 
an Stelle der Ptolemaischen Sonne gesetzt werden. Wir haben also hier als 
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Fig. 11. Weltsystem nach Ptolemius. 


Zentrum die Erde, dann in konzentrischen Kreisen Mond, Merkur, Venus, Sonne, 
Mars, Jupiter, Saturn. AuBerhalb des Saturn liegt die Sphare der Fixsterne. 

Diese Ordnung der Planeten kann zwar nur als der Ausdruck einer 
Meinung, nicht eines Beweises betrachtet werden; doch nahmen die alten 
Astronomen ganz richtig an, daB diejenigen die entfernteren seien, die sich 
langsamer bewegten. Da der Mond der nachste, Mars, Jupiter und Saturn 
die entferntesten Planeten seien, folgte aus dieser Annahme ganz sicher; 
zweifelhaft aber waren die relativen Stellungen von Sonne, Merkur und 
Venus, da diese drei einen vollstandigen Umlauf an der Himmelskugel in 
einem Jahre machten. 

Hipparch und Ptolemaus stellten iiber die Umlaufszeiten der Planeten 
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und die Ungleichheiten ihrer Bewegung Untersuchungen an, die eine kurze 
Erwahnung verdienen. Obschon ihre Beobachtungsmittel sehr unvollkommen 
waren, so fanden sie doch, daB die Bewegungen der Planeten unter den Sternen 
keineswegs gleichformig waren, und zwar galt dies nicht nur fiir Sonne und 
Mond, sondern auch fiir die oben erwahnten fingierten Planeten. Sie fiihrten 
daher den eazentrischen Kreis ein, indem sie die Bewegungen zwar als kreis- 
formig und gleichmaBig ansahen, aber Kreise annahmen, deren Mittelpunkte 
(C, Fig. 12) nicht mit der Erde (£) zusammenfielen, Passiert der Planet den 
der Erde nachsten Punkt (P) seiner Kreisbahn, so erscheint seine Bewegung 
schneller als die mittlere, weil allgemein die Winkelgeschwindigkeit eines sich 
gleichmaBig bewegenden Korpers um so gro8er ist, je naiher sich der Korper 
dem Beobachter befindet; umgekehrt ist in A die Winkelgeschwindigkeit 
eine geringere, die Bewegung erscheint langsamer als im Mittel. Zwischen 
diesen beiden diametral entgegengesetzten Punkten P und A andert sich die 
Geschwindigkeit kontinuierlich vom Maximum 
zum Minimum und umgekehrt, und es wird 
daher die Art der Planetenbewegung durch 
den exzentrischen Kreis im allgemeinen richtig 
dargestellt. Durch Vergleichung der Winkel- 
veschwindigkeiten fiir verschiedene Punkte der 
Bahn war Ptolemaus in den Stand gesetzt, fiir 
jede Planetenbahn die angenommene Ent- 
fernung der Erde vom Zentrum oder vielmehr 
das Verhaltnis dieser Entfernung zur Ent- 
fernung des Planeten selbst zu bestimmen; die 
so bestimmte Entfernung ist die doppelte wie 
in Wirklichkeit. Der Punkt P wurde das 
Perigium, A das Apogéum, der Abstand ZC der Erde vom Bewegungsmittel- 
punkte die Hazentrizitdt genannt. Da die absoluten Bahndimensionen nicht 
zu bestimmen waren, mubten die Alten, wie gesagt, das Verhaltnis CZ zum 
Halbmesser des Bahnkreises (CP) als Exzentrizitat nehmen. 

In der Bestimmung der Mondbewegung hingen Hipparch wie Ptole- 
maus fast durchaus von Beobachtungen der Mondfinsternisse ab. Die erste 
von ihnen verwertete Mondfinsternis soll zu Babylon im ersten Jahre des 
babylonischen Herrschers Mardocempad?), zwischen dem 29. und 30. Tage 
des agyptischen Monats Thoth, beobachtet worden sein. Nach unserer Zeit- 
rechnung fiel sie auf den 19. Marz 721 v. Chr.”). Von diesem Datum an bis 


1) Babylonisch Mardukpaliddin. 

2) Hs ist die chronologische Zeitrechnung gemeint, die sich von der astronomischen 
dadurch unterscheidet, da8 bei ihr das Jahr Null der christlichen Ara fehlt, so daB auf 
das Jahr — 1 sofort das Jahr + 1 folgt. Fiir die Zeit vor Christi Geburt sind daher die 
Jahreszahlen nach der astronomischen Ziihlweise um 1 kleiner als nach der chronologischen. 
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zur Zeit des Ptolemaus erstreckt sich die Finsternisreihe tiber 8 bis 9 Jahr- 
hunderte. Waren die uns tiberlieferten Beobachtungen dieser Finsternisse 
etwas genauer, so wiirden sie auch heute noch zur Bestimmung der mitt- 
leren Mondbewegung von grofem Werte sein; so aber kénnen wir aus unseren 
jetzigen Sonnen- und Mondtafeln die Umstinde einer alten Finsternis fast 
ebenso genau berechnen, wie sie die Astronomen der damaligen Zeit zu beob- 
achten vermochten. 

Trotz des 4uBerst unvollkommenen Charakters der von ihnen benutzten 
Beobachtungen entdeckten doch sowohl Hipparch wie Ptolemaus verschie- 
dene Eigentiimlichkeiten der Mondbewegung, die von einer tiberraschenden 
Tiefe der Untersuchung zeugen. Durch Vergleichung der Zeitintervalle 
zwischen den Finsternissen fanden sie zunichst, daf der Mond sich nicht 
gleichformig, sondern wie die Sonne an einigen Stellen der Bahn langsamer 
bewegt, als an anderen (elliptische Ungleichheit). Um dies zu erklaren, nahmen 
sie seine Bahn, wie die der Sonne, exzentrisch an, und zwar sollte die Erde 
etwa ein Zehnte! der ganzen Mondentfernung von dem Mittelpunkte der 
kreisférmigen Mondbahn abstehen. Soweit glich die Mondbahn, abgesehen 
von der groBen Exzentrizitat, den Bahnen der Sonne und der fingierten 
Pianeten. Eine lange Reihe von Beobachtungen zeigte aber, dai Perigium 
und Apogéum nicht, wie bei Sonne und Planeten, an denselben Punkten 
der Bahn blieben, sondern sich vorwarts bewegten und in neun Jahren den 
ganzen Himmel durchliefen (Apsidenbewegung). Stellt Fig. 12 die Mond- 
bahn dar, so wiirde also der Mittelpunkt C des Kreises die Erde # in neun 
Jahren umkreisen und die Bahn demgemaf fortwahrend ihre Lage gegen 
eine gegebene Richtung andern. 

Ptolemaus fand ferner durch Messung des Winkels zwischen Mond und 
Sonne an verschiedenen Punkten der Mondbahn, daB noch eine andere Un- 
gleichheit in seiner Bewegung existiert. Der Mond oszilliert nimlich mehr 
als een Grad um die aus dem exzentrischen Kreise berechnete Stellung, 
in einer Periode, die nicht sehr von seiner Umlaufszeit um die Erde abweicht. 
Diese Ungleichheit hat den Namen Evektion erhalten. Um sie darzustellen, 
muBte Ptolemaus, wie bei den Planeten, einen Epizykel einfithren; nur war 
der Radius hier so klein, daS die Bahn keine Schleifenbildung zeigt. Man 
sieht, seine Theorie war recht verwickelt; aber es gelang ihm, die Mond- 
bewegung innerhalb der Grenzen seiner Beobachtungsfehler durch eine Kom- 
bination von Kreisbewegungen darzustellen und so die Lieblingsansicht jener 
Zeiten zu retten, daB alle kosmischen Bewegungen kreisférmig und gleich- 
maBig seien. 


8. Der Kalender. 


Kiner der ersten mit den Untersuchungen iiber die Bewegungen der 
Himmelskorper verbundenen Zwecke war, ein bequemes und sicheres MaB 
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der Zeit zu finden. Diese bis in das entlegenste Altertum zuriickreichende 
Anwendung wird, da sie ohne wesentliche Anderung auf uns gekommen ist 
und von den oben betrachteten scheinbaren Bewegungen von Sonne und 
Mond abhangt, am natiirlichsten in Verbindung mit der alten Astronomie 
besprochen. 

Die astronomischen Einteilungen der Zeit werden durch Tae, Monat 
und Jahr gegeben. Die Woche entspricht keinem astronomischen Zyklus, 
obschon auch ihr eine gewisse astronomische Bedeutung seitens der alten 
Astrologen gegeben worden sein soll. Von den oben genannten Zeitabschnitten 
ist im bewohnbaren Teile der Erde der Tag der auffallendste. In der Nahe 
der Pole wiirde das Jahr das auffallendste ZeitmaB abgeben; wo aber zivi- 
lisierte Menschen leben, ist Wechsel von Tag und Nacht, und dieser tritt so 
regelmaBig und gleichformig auf, daB dadurch tiberall und zu allen Zeiten 
die unzweideutigste Einheit des ZeitmaBes gegeben war. Fiir rein chrono- 
logische Zwecke hatte der Tag als einzige theoretisch notwendige Zeiteinheit 
dienen kénnen; und wenn man zu irgendeiner Zeit. begonnen hatte, die Tage, 
von 1 anfangend, ohne Aufhéren zu zahlen und jedes geschichtliche Ereignis 
durch die entsprechende Tageszahl zu bezeichnen, so wiirde in der Tat weit 
weniger Unsicherheit tiber manche Daten herrschen, als es jetzt der Fall ist. 
Aber die Rechnung mit so groBen, im Laufe der Jahrhunderte sich an- 
haufenden Zahlen ware sehr unbequem gewesen, und sie ist deshalb auch im 
biirgerlichen Leben nie angewandt worden. Bei astronomischen Rechnungen 
dagegen, wo es sich haufig darum handelt, den Zeitunterschied zweier um 
viele Jahre auseinander liegenden Beobachtungen in ‘Tagen auszudriicken, 
bedient man sich dieser Zahlweise vielfach mit groBem Vorteil. Der Anfangs- 
punkt dieser von Joseph Justus Scaliger im Jahre 1582 vorgeschlagenen 
und als Julianische Periode bezeichneten Zahlweise wurde auf den 1. Januar 
des Jahres — 4712 (4713 v. Chr. nach der chronologischen Bezeichnungs- 
weise) festgesetzt. Der Ubelstand sehr groBer Zahlen muB dabei freilich in 
den Kauf genommen werden. So ist z. B. fiir den 1. Januar 1921 der Julianische 
Tag1) (J. D.) = 2422691. 

Nachst dem Tag ist das Jahr der bestimmteste und auffallendste Zeit- 
abschnitt. Das natiirliche Jahr wird durch die Wiederkehr der Jahreszeiten 
gemessen. Alle Verrichtungen des Ackerbaues sind so eng mit ihnen ver- 
kniipft, da der Mensch sie als einfachstes Ma der Zeit benutzt haben mud, 
lange bevor er ihre astronomischen Ursachen erkannt hatte. Bei seiner 
langeren Dauer entsprach das Jahr am besten dem Zwecke, lange Zeitinter- 
valle zu messen. Die Zahl der Tage in einem Jahr ist indessen immer noch 


1) Die Julianischen Tage bieten noch einen wiheier kleinen Vorteil. Dividiert man 
die einem bestimmten Datum entsprechende Tageszahl durch 7, so ist-der Tag ein. Montag, 
wenn der Rest = 0 ist, ein Dienstag, wenn der Rest = 1 ist, usw. ° 
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zu groB, als daB man bequem damit rechnen kénnte, und es wurde daher ein 
zwischen Jahr und Tag liegendes Ma8 erforderlich. Ein solches war durch 
die Bewegung und die Phasen des Mondes gegeben. Durch den Neumond, 
der in etwa 30tagigen Intervallen aus den Strahlen der Sonne herausriickte, 
fand sich in dem Monat fiir Zeitraume von mittlerer Linge ein sehr passendes 
ZeitmaB, und dauerndes Interesse verband sich mit diesem Mae durch die 
zahlreichen religiédsen Riten, die an das regelmaBige Wiedererscheinen des 
Mondes gekniipft wurden. 

Enthielte der Mondmonat genau eine bestimmte Zahl von Tagen, z. B. 30, 
und das Jahr gerade 12 Monate, so wiirde die Anwendung dieser Zyklen 
fiir die Zeitmessung keine Schwierigkeiten geboten haben. Aber der Monat 
hat einige Stunden weniger als 30 Tage, das Jahr dagegen nahe 1214 Mond- 
monate. Bei dem Versuche, diese Mae zu kombinieren, wurde in dem alten 
Kalender eine Verwirrung hervorgerufen, welche seinen Gebrauch sehr er- 
schwerte, und deren Nachwirkung wir noch heute in der ungleichen Linge 
unserer Monate empfinden. Alle Mittel zu beschreiben, die zur Beseitigung 
dieser Schwierigkeiten in Anwendung gekommen sind, wiirde sehr umstind- 
lich sein, und wir miissen uns deshalb hier auf eine kurze Darlegune des 
Wesens der Kalenderverbesserungen beschranken. 

Der Mondmonat oder das mittlere Intervall zwischen zwei einander 
folgenden Neumonden ist sehr nahe 29% Tage. Bei Zahlung der Monate 
nach dem Mondwechsel wurde daher gewohnlich ihre Dauer abwechselnd 
zu 29 und zu 30 Tagen angenommen. Aber die Periode von 2944 Tagen ist 
in Wirklichkeit etwa */, Stunde zu kurz. Im Laufe von drei Jahren wiirde 
daher die Rechnung um einen Tag falsch werden, und es wiirde notig sein, 
einen Tag zu einem der Monate hinzuzufiigen. Wenn nach Mondmonaten 
gezahlt wird, wiirde andererseits das aus 12 solcher Monate bestehende Jahr 
354 Tage enthalten, also 11 Tage zu kurz sein. Gleichwohl ist ein solches 
(Mond-) Jahr sowohl bei den Griechen als bei den Rémern in Gebrauch ge- 
wesen und teilweise noch heute in Gebrauch bei den Mohammedanern. In- 
dessen addierten die alten Romer, um den Fehler auszugleichen, nach dem 
Kalender des Numa in jedem zweiten Jahre abwechselnd 22 oder 23 Tage, 
indem sie einen Schaltmonat, den sog. Mercedonius, zwischen dem 23. und 
24. Februar einfiigten. 

Die UnregelmaBigkeit und Unbequemlichkeit der Rechnung nach den 
Mondmonaten fiihrte bei den meisten zivilisierten Voélkern des Altertums 
bald zu ihrer Abschaffung, da der einzige Grund, sie beizubehalten, in den 
zur Zeit des Neumondes gebrauchlichen religiésen Riten lag, auf welche aller- 
dings die Juden und einige andere orientalische Volker groBes Gewicht 
legten. So finden wir bei den alten Agyptern die Zahlung des Jahres zu 
12 Monaten, mit je 30 Tagen, und 5 Zusatztagen, zusammen also 365 Tage. 
Da die wahre Jahreslinge etwa 6 Stunden gréfer ist, so wiirde nach dieser 
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Zahlweise die Nachtgleiche jedes Jahr 6 Stunden und nach 120 Jahren einen 
Monat (30 Tage) spater eintreten. Nach Verlauf von 1460 Jahren wiirde 
jede Jahreszeit nacheinander in die 12 Monate gefallen und zu demselben Da- 
tum wie zu Anfang der Periode zuriickgekehrt sein. Diese Periode nannten 
die Agypter die Sothisperiode, nach dem Sirius (Sopt, Soth), dessen heliaki- 
schen Aufgang?) sie eifrig beobachteten. Da jedoch der Fehler jedes einzelnen 
Jahres von ihnen tiberschatzt wurde, so wiirde die wahre Dauer der Periode 
etwa 1500 Jahre gewesen sein. 


Die Verwirrung im Jahre der Griechen wurde zum Teil behoben 
durch Einfithrung des Zyklus, den Meton (im 5. Jahrhundert v. Chr.) 
entdeckte, und der seinen Namen tragt. Dieser Zyklus besteht aus 19 Jahren, 
in welchen der Mond 235 mal wechselt. Sein Fehler ist sehr klein, wie aus den 
folgenden Zahlen, die auf modernen Daten beruhen, hervorgeht: 


235 Lunationen sind im Durchschnitt 6939" 16" 31™ 
19 wahre tropische Sonnenjahre 6939, 14= 27 
19 julianische Jahre zu 3651/, Tagen 6939 18 0 


Nehmen wir daher 235 Mondmonate und verteilen sie gleichformig 
auf 19 Jahre, so wird die Durchschnittslange dieser Jahre fiir alle biirgerlichen 
Zwecke gentigend richtig sein. Die Jahre eines jeden Zyklus wurden von 
1 bis 19 gezahlt; die Nummer des Jahres nannte man die goldene Zahl. 


Die goldene Zahl ist in unseren Kirchenkalendern zur Auffindung des 
Datums vom Ostersonntag noch heute in Gebrauch; und es ist Ostern nebst 
den damit in Verbindung stehenden Festen das einzige kirchliche Fest, 
welches in christlichen Landern von der Mondbewegung abhanet. Ostern 
fallt auf den ersten Sonntag nach dem Frihlingsnachtgleichen-Vollmond, 
d. h. demjenigen, der zunachst nach dem 20. Marz eintritt. Die Daten des 
Vollmondes entsprechen dem Metonischen Zyklus, sie kehren also nach Ver- 
lauf von 19 Jahren an denselben oder doch nahe denselben Tagen wieder. 
Notieren wir folglich die Daten des Ostervollmondes, so werden wir in 19 
aufeinander folgenden Jahren nie denselben Tag finden; im 20. Jahre da- 
cegen wird er auf dasselbe Datum wie im ersten Jahre fallen oder nur um 
einen Tag abweichen, und dann wird die ganze Reihenfolge wiederholt werden. 
Die goldene Zahl gibt demnach das Mittel, mit einer fiir kirchliche Zwecke 
ausreichenden Genauigkeit zu berechnen, wie viele Tage nach dem Frihlings- 
aquinoktium der Ostervollmond eintritt. Fiir die Bestimmung des Oster- 


ag 
1) Der heliakische Aufgang eines Sternes bezeichnete bei den Alten sein erstes Wieder- 
erscheinen am Morgenhimmel nach Austritt aus den Sonnenstrahlen. 
3x 
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sonntages*) selbst sind noch andere Daten erforderlich: der sogenannte 
Sonntagsbuchstabe (der auf den ersten Sonntag des Jahres fallende Buch- 
stabe, wenn man den 1. Januar mit A, den 2. mit B usw. bezeichnet) und 
die Epakten, die das Alter des Mondes in Tagen am 1. Januar angeben. Die 
kirchlichen Berechnungen des Ostersonntages beruhen auf sehr alten Mond- 
tafeln, so daB wir bei Bestimmung nach dem wirklichen Monde das Oster- 
fest oft eine Woche irrtiimlich finden wiirden. 

Der Grund zu der jetzt in der Christenheit gebrauchlichen Kalender- 
rechnung wurde durch Julius Cisar gelegt. Vor seiner Zeit war der rémische 
Kalender in einem Zustande groBer Unordnung, da die nominelle Linge des 
Jahres in hohem Grade von Laune und willkiirlicher Bestimmung des Pontifex 
Maximus abhing. Es war indessen wohlbekannt, da die wahre Dauer des 
Sonnenjahres etwa 3651/, Tage betrage, und Julius Casar stellte nun gesetz- 
lich fest, daB das gewohnliche Jahr aus 365 Tagen bestehen sollte, und daB 
jedes vierte Jahr ein Tag hinzuzufiigen sei. Die Monatslangen, wie wir sie 
jetzt haben, wurden durch Casars unmittelbare Nachfolger festgesetzt. 

Der Julianische Kalender blieb durch 16 Jahrhunderte ungeandert, und 
wire die wahre Linge des tropischen Jahres genau 3651/, Tage, so wiirde 
er auch heute noch in Gebrauch sein. Wir haben aber gesehen (8. 15), daB 
das Sonnenjahr in der Tat etwa 111/, Minuten kiirzer ist, ein Betrag, der 
in 128 Jahren einen vollen Tag ergibt. Es trafen daher im 16. Jahrhunderte 
die Aquinoktien 11 oder 12 Tage frither ein, als sie es nach dem Kalender 
tun sollten, also am 10. oder 9. anstatt am 21. Marz. Sie auf die ursprting- 
liche Lage im Jahre oder genauer auf die zur Zeit des Konzils von Nicda zu 
bringen, war der Gegenstand der Gregorianischen Kalenderreform, die Papst 
Gregor XITI. Ende des 16. Jahrhunderts nach den Vorschlagen des Italieners 
Lilio anordnete. Die Anderung bezog sich auf zwei Punkte: 


1) Eine sehr einfache und bequeme Regel zu Berechnung des Osterfestes fiir alle 
Jahre hat GauB gegeben. Bezeichnet man die Jahreszahl mit N und die Divisionsreste 
von = mit a, a mit b, _ mit e¢, g — g mit d und pao a GR y 
sich als Ostertag: 

der (22 + d+ e)te Marz, baw. der (d + e —.9)te April, 
wenn man fiir x und y die folgenden Zahlenwerte einsetzt (fiir den Gregorianischen 
Kalender): 


mit e, so findet 


1583 bis 1699 7 = 22, y = 2 
TOO) a4 ARS) 23 3 
SOO MsmLOoS 23 4 
1900 ,, 2099 24 5 


und wenn man beachtet, daB an Stelle des 26. April stets der 19. April, an Stelle des 25. April 
aber nur dann der 18, April zu setzen ist, wenn d = 28 und a > 10 gefunden worden ist. 
Fir die nichsten Jahre sind die Ostersomntage: 1923 April 1; 1924 April 20; 1925 April 12; 
1926 April 4, 
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1. wurde der 5. Oktober 1582 des Julianischen Kalenders der 15. ge- 
nannt; es wurden also 10 Tage in der Zeitrechnung tibersprungen, so da8B die 
Aquinoktien jetzt wieder richtig auf den 21. Marz und 23. September fielen; 

2. sollte das Endjahr jedes Jahrhunderts, 1600, 1700 usw., nicht wie 
im Julianischen Kalender stets, sondern nur dann ein Schaltjahr sein, wenn 
die Zahl des Jahrhunderts (16, 17, 18 usw.) durch 4 teilbar ist. Wéahrend 
also 1600, 2000, 2400 usw. wie frither Schaltjahre mit 366 Tagen blieben, 
sollten 1700, 1800, 1900, 2100 usw. gewohnliche Jahre zu 365 Tagen sein. 

Diese Anderung im Kalender ‘wurde in den katholischen Landern sehr 
bald, in den protestantischen dagegen langsamer adoptiert (in England z. B. 
erst 1752). Im Gebiete der griechischen Kirche besteht z. T. noch heute 
der Julianische Kalender, in RuBland ist er seit 1918 abgeschafft, in Ru- 
manien seit 1919. Da die Jahre 1700, 1800 und 1900 im neuen Kalender 
keine Schaltjahre waren, so ist der Julianische Kalender jetzt 13 Tage hinter 
dem unsrigen zuriickgeblieben. 

Die Lange des mittleren Gregorianischen Jahres ist 365° 5" 49™ 125, 
die des tropischen 365% 5" 48™ 46%. Ersteres ist also noch 26% zu lang, ein 
Fehler, der indessen erst in mehr als 3000 Jahren einen Tag ausmacht und 
daher praktisch von gar keiner Bedeutung ist. 


KAPITE L- OU, 


Das Kopernikanische System oder die wahren Bewegungen 
der Himmelskorper. 


1. Kopernikus. 


Die Autoritaét des Ptolemaus, dessen Ansichten wir im vorletzten Ab- 
schnitt des vorigen Kapitels geschildert haben, war in der Folgezeit so gro8, 
da8 seine Lehren bis gegen das Ende des Mittelalters im allgemeinen un- 
angefochten blieben. Die Geschichte der Astronomie bietet wahrend dieses 
Zeitraumes wenig Interesse. Eine gewisse Bewahrung und Forderung astro- 
nomischer Kenntnisse verdankt die Nachwelt in dieser Zeit hauptsachlich 
den Arabern. Manner wie Albategnius, Abul Wefa u. a. verbesserten alte 
und erfanden neue Methoden zur Beobachtung der Orter der Himmelskérper 
und waren dadurch fahig, verbesserte Tafeln der Bewegungen derselben autf- 
zustellen. Sie maSen die Schiefe der Ekliptik und berechneten Sonnen- und 
_ Mondfinsternisse mit gréBerer Scharfe, als es die Griechen vermochten. So 
wurden zwar die Voraussagungen der Wissensehaft allmahlich genauer, aber 
in der Erkenntnis der wahren Gesetze der scheinbaren Bewegungen erfolgte 
kein entscheidender Schritt. 
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Der Ruhm, die wahre Natur der kosmischen Bewegungen der Welt 
zuerst verkiindet zu haben, gebithrt fast ausschlieBlich dem Kopernikus. 
Zwar sind schon vor ihm gelegentlich Ansichten ausgesprochen worden, die 
an die seinigen anklingen (namentlich von Aristarch von Samos); aber sie 
weichen doch meist in nicht unwesentlichen Punkten von der Lehre des 
Frauenburger Kanonikus ab und sind nie zu einem vollstandigen System 
entwickelt worden. dessen innere Folgerichtigkeit weitere Kreise von seiner 
Wahrheit hatte tiberzeugen kénnen. 

Ein gro8es Verdienst des Kopernikus und die Grundlage seines gerechten 
Anspruchs auf die Prioritaét besteht darin, daB er keineswegs durch die 
bloBe Aufstellung seiner Ansichten befriedigt war, sondern den gréBten Teil der 
Arbeit eines ganzen Lebens ihrer Begriindung weihte, so da ihre Annahme 
schlieBlich unvermeidlich wurde. Aber auch abgesehen von allen Fragen 
iiber Wahrheit oder Irrtum seiner Theorie, muB sein groBes Werk, in dem 
sie entwickelt ist, ,,De Revolutionibus Orbium Coelestium Libri VI, Norim- 
bergae 1543“, als das wichtigste Lehrbuch der Astronomie seit der Zeit des 
Ptolemaus gelten. Nur wenige Biicher sind wie dieses die Arbeit eines ganzen 
Lebens gewesen. 

Die fundamentalen Prinzipien des Kopernikanischen Systems liegen in 
zwei Sitzen, die besonders begriindet werden mufSten, und von denen der 
eine unabhiingig vom anderen wahr sein konnte. Es sind diese: 

1. Die tagliche Umdrehung des Himmels ist nur scheinbar und wird her- 
vorgerufen durch eine tagliche Umdrehung der Erde um eine durch ihren 
Mittelpunkt gehende Achse. 

2. Die Erde ist einer der Planeten und kreist um die Sonne als den 
Mittelpunkt der Bewegung. Das wahre Zentrum der planetarischen Be- 
wegungen ist also nicht die Erde, sondern die Sonne. 

Wegen des zweiten Satzes wird von dem Kopernikanischen System 
haufig auch als von der ,,heliozentrischen Theorie gesprochen, wahrend 
man die altere Theorie, welche die Erde in den Mittelpunkt der Welt setzte, 
die ,,geozentrische‘ nennt. 

Kopernikus beginnt mit der Besprechung des ersten Satzes. Er erklart, 
daB eine scheinbare Bewegung ebensowohl aus einer wirklichen Bewegung 
des Beobachters folgen kann, wie aus einer Bewegung des beobachteten 
Objekts, und zeigt so, daB die tagliche Bewegung der Gestirne gerade so 
gut durch die Umdrehung der Erde wie durch die des Himmels erklart werden 
kann, ahnlich wie dem Schiffer, der auf ruhiger See segelt, sein Schiff in 
Ruhe und das Ufer in Bewegung zu sein scheint, wahrend doch das Um- 
gekehrte stattfindet. Was ist nun wahrscheinlicher, da8 sich die Erde be- 
wegt oder das ganze Universum auber ihr? In dem Verhiltnis, in welchem 
der Himmel groBer ist als die Erde, mu auch seine Bewegung schneller 
sein, um ihn in 24 Stunden einmal herumfithren zu kénnen. Es ist demnach 
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schon aus diesem Grunde auBerordentlich viel wahrscheinlicher, daB sich 
die Erde, ein Punkt im Vergleiche zur Himmelskugel, dreht und das Uni- 
versum unbeweglich ist, als umgekehrt. 

Der zweite Hauptsatz des Kopernikanischen Systems, daB die schein- 
bare jahrliche Bewegung der Sonne unter den Sternen nur die Folge einer 
jahrlichen Umdrehung der Erde um die Sonne ist, erklart nicht allein jenen 
scheinbaren Umlauf der Sonne, sondern auch die scheinbare epizyklische 
Bewegung der Planeten des Ptolemaischen Systems. 


Fig. 13. Wirkliche Bewegung der Erde und scheinbare Bewegung der Sonne. 


In Fig. 13 sei S die Sonne, 4 BCD die Bahn der Erde und die Zahlen 
1,2... 6 bezeichnen sechs (etwa je 14 Tage voneinander abstehende) Stel- 
lungen der Erde; endlich mége HFGH die scheinbare Himmelssphare (ge- 
nauer die Ekliptik oder die Projektion der Erdbahn auf die Sphare) be- 
deuten. Ein Beobachter in 1 sieht nun die Sonne in der Richtung 1S und 
versetzt sie, da er keine Vorstellung von ihrer wirklichen Entfernung hat, 
an die Fixsternsphare in den Punkt 1’. Erreicht die Erde den Punkt 2, so 
sieht der Beobachter die Sonne in der Richtung 2 S 2’ oder unter den Sternen 
im Punkte 2’. Im Verlaufe von 14 Tagen wird sich also die Sonne scheinbar 
unter den Sternen bewegt haben, und zwar um einen Winkel, der gleich der 
wirklichen Winkelbewegung der Erde um die Sonne ist. Ebenso wird weiter 
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fiir die Stellungen der Erde in 3, 4, 5, 6 die Sonne in den Stellungen 3’, 4’, 
5’, 6’ erscheinen und, hat die Erde ihre ganze Bahn ABCDA zuriickgelegt, 
auch die Sonne entsprechend den ganzen Kreis EFGHE durchlaufen haben. 
So ergibt sich demnach aus der jahrlichen Bewegung der Erde um die Sonne 
die frither beschriebene’ scheinbare jahrliche Bewegung der Sonne in der 
Ekliptik um die Himmelskugel. 

Wir wollen nun sehen, wie dieselbe Bewegung das verwickelte System 
der Epizykel unnotig macht, durch welche die Astronomen vor Kopernikus 
die Planetenbewegungen darstellten. Der 
Satz, auf welchem diese Erklarung beruht, — 
ist dieser: Betrachtet ein unbewu8t bewegter 
Beobachter ein ruhendes Objekt, so wird ihm 
‘© dasselbe bewegt erscheinen in einer seiner 
' eigenen entgegengesetzten Richtung und mit 
einer gleichen Winkelgeschwindigkeit. 

In Fig. 14 werde ein Beobachter aut 
der Erde im Kreise ABCDEF um die Sonne 
getragen, er denke sich aber ruhend in dem 
Mittelpunkte der Bewegung S. Wir wollen 
nun untersuchen, wie sich ihm die schein- 
bare Bewegung des zunachst als ruhend 
gedachten Planeten P darstellt. Es sei 
zuerst der Beobachter in A, so sieht er den 
Planeten wirklich in der Richtung und Ent- 
fernung AP. Da er aber, der Voraussetzung 
nach, im Mittelpunkte S zu sein glaubt, so 
versetzt er den Planeten, in gleicher Rich- 
tung und Entfernung, nach a. Wahrend er 
unbewuBbt von A nach B fortriickt, scheint 
ihm der Planet, da er immer in S zu sein 
elaubt, rickwarts von a nach 6 zu gehen, er 
Fig. 14. Scheinbare Planetenbewe- versetzt ihn nach b, so da Sb gleich und 
gung im Kopernikanischen System. parallel BP ist. Entfernt er sich dann durch 
den Bogen BCD vom Planeten, so scheint dieser in umgekehrter Richtung, 
also durch bcd, sich zu entfernen. Bewegt er sich weiter von links nach 
rechts durch DE, so scheint der Planet sich von rechts nach links durch de 
zu bewegen. Niahert er sich endlich dem Planeten durch EFA, so scheint 
auch dieser ihm naher zu kommen durch efa, bis er schlieBlich in A wieder 
wie zu Anfang den Planeten nach a versetzen wird. So scheint also der 
wirklich in Ruhe befindliche Planet P dem scheinbar (in S) ruhenden Beob- 
achter den Kreis abcdefa zu durchlaufen, der das Spiegelbild des vom 
Beobachter wirklich beschriebenen Kreises ABCD EFA ist. 
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Ist nun der Planet P gleichfalls in Bewegung, so wird seine scheinbare 
Kreisbewegung sich mit der wirklichen Vorwirtsbewegung verbinden und 
er dann einen Kreis um ein sich bewegendes Zentrum beschreiben. So haben 
wir also die scheinbare Bewegung der Planeten um einen beweeten Mittel- 
punkt, wie sie bei Betrachtung des Ptolemiischen Systems geschildert ist. 
Wir sahen dort, da in diesem System die Planetenbewegungen dargestellt 
werden, indem man einen fingierten Planeten annimmt, der am Himmel in 
regelmaBiger Bewegung fortschreitet, wihrend der wirkliche Planet um 
diesen fingierten als Mittelpunkt einmal im Jahre kreist. Es ist nun diese 
progressive Bewegung des fingierten Planeten im Falle von Mars, Jupiter 
und Saturn in der Tat die Bewegung des wirklichen Planeten um die Sonne, 
wahrend der Kreis, den der wirkliche Planet um den fingierten beschreibt, 


Fig. 15. Direkte und retrograde Bewegungen. 


nur eine Scheinbewegung und das Spiegelbild der Bewegung der Erde um 
die Sonne ist. Vergleicht man die epizyklische Bewegung in Fig. 10 mit der 
in Fig. 14 veranschaulichten Bewegung, so findet man, da8 sie in jeder. Hinzel- 
heit ibereinstimmen, wenn man sich die Bewegung von P in Fig. 14 an die 
Sphare projiziert denkt. Bei den inneren Planeten Merkur und Venus ist 
die epizyklische Bewegung, der zufolge sie um die Sonne hin und her zu 
oszillieren scheinen, bedingt durch ihre Bahnbewegung um die Sonne, wah- 
rend die fortschreitende Bewegung, mit der sie der Sonne folgen, aus der 
Bewegung der Erde um die Sonne resultiert. 

Wir sehen nun leicht ein, wie die retrograden Bewegungen und die Still- 
stande der Planeten ihre Erklirung im Kopernikanischen System finden. 
_ Die Erde und alle Planeten bewegen sich um die Sonne im gleichen Sinne 
von Westen nach Osten. Befinden sich die Erde und ein auBerer Planet 
auf derselben Seite der Sonne, z. B. in #, und P, (Fig. 15), so bewegen sie 
sich nach derselben Richtung, nach #, und P,. Da aber die Erde schneller 
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in ihrer Bahn Jauft als der Planet, so wird letzterer sich einem Beobachter 
auf der Erde nach Westen, also riicklaufig, zu bewegen scheinen, wahrend 
seine wirkliche Bewegung nach Osten gerichtet ist; er wird also an der un- 
endlich entfernten Sphire von P,’ (der Projektion von P,) scheinbar nach 
P,' (der Projektion von P,) riicken. Geht die Erde auf die andere Seite der 
Sonne (nach #, und £,), so wird ihre Bewegungsrichtung der des Planeten 
entgegengesetzt (P, und P,), und es wird daher die nach Osten gerichtete 
Bewegung des letzteren um die ganze Bewegung der Erde vermehrt, d. h. 
er scheint an der Sphire den Bogen P,’P,’ zuriickzulegen. Zwischen diese 
beiden Bewegungsrichtungen fallt eine Stelle, wo sich der Planet gar nicht 
zu bewegen scheint; diese ist also der Stillstands- oder stationdre Punkt. 
Bei den inneren Planeten Venus und Merkur ist die scheinbare Bewegung 
riicklaufig (nach Westen), wenn der Planet sich zwischen uns und der Sonne 
befindet, da seine Bahngeschwindigkeit gréBer ist als die der Erde. Im 
weiteren Laufe erscheint er dann, und zwar westlich von der Sonne, stationar 
und wird, wenn er auf die andere Seite der Sonne kommt, rechtlaufig. All- 
gemein ist die Bewegung eines Planeten immer direkt (nach Osten), wenn 
die zwischen entsprechenden Punkten seiner Bahn und der Erdbahn gezogenen 
Linien sich zwischen Planet und Erde schneiden, und riicklaufig (nach Westen), 
wenn sie sich auBerhalb der Planetenbahn bei iuBeren Planeten, auBerhalb 
der Erdbahn bei inneren Planeten schneiden. Die Bewegung ist Null, oder 
der Planet ist stationar, wenn die Verbindungslinien einander parallel sind. 

Wir wollen jetzt einen Augenblick bei Betrachtungen verweilen, die 
es erméglichen, dem Ptolemadischen System Gerechtigkeit widerfahren zu 
lassen, indem sie zeigen, ein wie notwendiger Schritt in der Entwicklung 
der wahren Theorie der Bewegungen im Sonnensystem dasselbe war. Der 
groBe Wert des Systems bestand in der Zerlegung der scheinbar verwickelten 
Planetenbewegungen in eine Kombination zweier Kreisbewegungen, der des 
fingierten Planeten rund um den Himmel, der des wirklichen um den fin- 
gierten. Ohne diese Trennung hatten die bestaindigen Vor- und Riickwarts- 
schwingungen der Planeten nur die Vorstellung von einer Bewegung hervor- 
rufen kénnen, die zu verwickelt ist, als daB man sie aus mechanischen Prin- 
zipien erklaren kénnte. Richtete man aber, ohne Riicksicht auf die regel- 
maBig fortschreitende Bewegung des fingierten Planeten, die Aufmerksamkeit* 
auf die epizyklische Bewegung allein, so muBte die merkwiirdige Analogie 
zwischen dieser und der scheinbaren jahrlichen Bewegung der Sonne hervor- 
treten. Sah man dies ein, so war im geometrischen Sinne nur ein kleiner 
Schritt zu der Erkenntnis erforderlich, daB die Sonne und nicht die Erde 
der Mittelpunkt der planetarischen Bewegungen sei. Dann verhinderte also 
nur die Sinnestiuschung die Annahme, dab die Erde selbst als ein Planet 
die Sonne umkreise, und da die jahrliche Bewegung der letzteren wie die 
epizyklische Bewegung der Planeten nicht reelle, sondern scheinbare Be- 
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wegungen seien, welche von der Bewegung der Erde selbst herrithren. Die 
heliozentrische Theorie hatte kaum auf einem anderen Wege als auf diesem 
entwickelt werden kénnen. 

Das Kopernikanische System bietet die Mittel, die Verhaltnisse im 
Sonnensystem oder die relativen Entfernungen der verschiedenen Planeten 
mit groBer Scharfe zu bestimmen, das heiBt anzugeben, wenn wir als Einheit 
der Entfernung die der Erde von der Sonne nehmen, wieviele solcher Einheiten 
die Entfernung eines jeden anderen Planeten betragt, obschon die Lange 
des Maes selbst unbekannt bleibt. Diese Bestimmung beruht darauf, dab 
der scheinbare, vom Planeten beschriebene Epizykel (Fig. 14) ebenso groB 
ist als der wirkliche. von der Erde um die Sonne beschriebene Kreis. Je 
naher also der Beobachter diesem Kreise ist, desto gréBer wird er ihm er- 
scheinen. Der scheinbare Epizykel des auBersten bekannten Planeten, des 
Neptun, hat einen Halbmesser von etwas weniger als 2°, d. h. der wahre 
Neptun weicht infolge der jahrlichen Bewegung der Erde um die Sonne 
etwas weniger als 2° zu beiden Seiten seiner mittleren Stellung aus; um- 
gekehrt folgt daraus, daB die Erdbahn,, vom Neptun aus gesehen, einen 
Winkel von etwas weniger als 4° (genauer 3° 50’) einschlieBt. Andererseits 
schwingt Mars im allgemeinen mehr als 40°, mitunter selbst mehr als 45° 
aus. Eine einfache trigonometrische Rechnung zeigt, daB seine mittlere Ent- 
fernung von der Sonne etwa 114mal die der Erde ist, und die Veranderlich- 
keit der scheinbaren Ausweichung beweist, daB die Entfernung zu verschie- 
denen Zeiten verschieden ist. 

Da es nicht uninteressant ist, zu sehen, wie genau Kopernikus die Pla- 
netenentfernungen zu bestimmen vermochte, so stellen wir in der folgenden 
Tafel die von ihm bestimmten Werte fiir die Entfernungen der Planeten 
von der Sonne mit den wahren Daten zusammen. Als Einheit ist die Ent- 
fernung der Erde genommen. 


Sete IC a RRS 
Merkur. . 0.326 0.308 0.405 0.467 
Wane ty 4 EOS) 0.718 0.730 0.728 
WER 5 4 og ales 1.382 1.666 1.666 
Jupiter. . 4.980 4,952 5.453 5.454 
Saturn . . 8.66 9.00 9.76 10.07 


Beriicksichtigt man die Unvollkommenheit der Beobachtungsmittel jener 
Zeit, so sind diese Resultate schon recht genau zu nennen. Die verhaltnis- 
maBig gréBte Abweichung findet sich bei Merkur, der auch jetzt noch unter 
allen groBen Planeten am schwersten zu beobachten ist. 

Die Exzentrizitaten der Bahnen wurden von Kopernikus auf die folgende 
“Weise ermittelt. Er verlegte das Zentrum der Kreisbahnen der Planeten 
nicht in die Sonne, sondern um einen kleinen Betrag, die Exzentrizitat, 
daneben. Es war aber lange bekannt, daB die Theorie der gleichformigen 
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Bewegung in einem exzentrischen Kreise, obschon sie die UnregelmaBigkeiten 
in der Winkelbewegung des Planeten ganz richtig darstellt, doch die wirk- 
lichen Anderungen der Entfernung verdoppelt. Kopernikus nahm daher fiir 
die Exzentrizitat einen Mittelwert an zwischen jenem, welcher der Bewegung 
in Linge geniigen, und dem, welcher die Distanzinderungen geben wiirde, 
und fiiete dementsprechend einen kleinen Epizykel von einem Drittel dieser 
Exzentrizitat hinzu; so stellte er dann, in der Voraussetzung, der Planet 
mache zwei Umliufe in diesem Epizykel wahrend eines Umlaufes um die 
Sonne, beide UnregelmaBigkeiten dar?). 

Das Werk des Kopernikus war der gréBte je in der Astronomie gemachte 
Schritt. Aber auch Kopernikus zeigte nur, welche scheinbaren Bewegungen 
am Himmel reell sind, und welche aus der Bewegung des Beobachters folgen. 
In anderer Hinsicht griindete sich nicht nur sein Werk auf Ptolemaus, sondern 
teilte er auch viele Anschauungen der alten Philosophie tiber die Natur der 
Dinge. Wie Ptolemiius hielt auch Kopernikus den Himmel fiir eine Sphare 
und alle himmlischen Bewegungen fiir einfach oder zusammengesetzt kreis- 
formig. Auf die Einwiirfe des Ptolemaus gegen die Theorie der Erdbewegung 
erwiderte er, dai dieser Forscher sie als eine gewaltsame Bewegung betrachte 
und ganz vergesse, dai sie, wenn vorhanden, eine natiirliche Bewegung 
sein miisse, deren Gesetze von jenen der plétzlichen, heftigen vollstandig 
verschieden seien. So war seine Argumentation in der Tat zum Teil ohne 
wissenschaftliche Grundlage, obschon seine SchluBfolgerung korrekt war. 
Indessen tat Kopernikus wohl alles, was unter den gegebenen Umstainden 
getan werden konnte. Seine Hypothese eines kleinen Epizykels von einem 
Drittel der Exzentrizitat stellte die Bewegungen der Planeten um die Sonne 
mit aller damals erreichbaren Genauigkeit dar; es war jedoch, in Ermangelung 
jeder Kenntnis der Bewegungsgesetze, unmoglich, eine dynamische Basis 
fiir die Theorie der Planetenbewegung zu gewinnen. 


2. Schiefe der Ekliptik, Jahreszeiten usw. 
im Kopernikanischen System. 


Wir haben nun die Beziehungen des Aquators und der Ekliptik zu dem 
neuen System zu erklaren. Da nach demselben die Himmelskugel nicht 


1) Mathematisch lift sich die Theorie des Kopernikus so ausdriicken: Wenn e die 
Exzentrizitat, g die mittlere Anomalie des Planeten bezeichnet, so lassen sich die recht- 
winkligen Koordinaten in folgender Form geben: 

x= a(cosg —e + ¥% e cos 2 g) 
y = a(sing + ¥% e sin 2 g), 
wahrend die Naherungsformeln der elliptischen Bewegung sind: 
x = a (cos g — 3/, e + %&% e cos 2 g) 
y = a(sing + ¥% e sin 2 g). 
Beide stimmen tiberein, wenn wir statt e in den ersten Formeln 3/, ¢ setzen. 
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wirklich rotiert, so fragt sich zunachst, was die Bedeutung von Achse und 
Polen ist, um die sie sich zu drehen scheint. Die Antwort hierauf ist, da8 
die Himmelspole die beiden Punkte unter den Sternen angeben, nach welchen 
die Erdachse gerichtet ist. In 
Fig. 16 seien ~ und s Nord- 
und Siidpol der Erde; verlangert 
man die durch sie gegebene 
Erdachse bis an die scheinbare 
Himmelskugel, so sind N und 
S Nord- und Siidpol an der- 
selben. Ebenso gibt, wenn aq 
der Erdaquator ist, seine ver- 
langerte Richtung den Himmels- 
aquator AQ, der die Himmels- 
kugel in zwei Halften  teilt. 
Dreht sich nun die Erde um 
ihre Achse ns (wie der kleine 
Pfeil andeutet), so wird sich die 
Himmelskugel um ihre gedachte 
Achse NS, aber in umgekehrter 
Richtung zu drehen scheinen, und zwar Punkte (Sterne) in der Nahe des Pols 
sehr wenig (Polarstern), Punkte am Aquator am schnellsten (wie die Pfeile bei 
N und Q andeuten), ganz entsprechend der Bewegung von ahnlich liegenden 


Fig. 16. 


B 


a 


) 


Fig. 17. Bahn der Erde um die Sonne (schematisch). 


Punkten der Erdoberflache. Da der Pol das ganze Jahr hindurch am Him- 
melsgewolbe unverandert an derselben Stelle erscheint, so folgt, daB bei der 
' Bewegung der Erde um die Sonne die Erdachge stets dieselbe absolute Rich- 
tung behalt (s. Fig. 17). Frither sahen wir jedoch (S. 14), daB eine sehr lang- 
same, aber fortdauernde Bewegung des Pols unter den Sternen, die Prazession, 
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existiert; daraus folgt, daB die Richtung der Erdachse sich im Laufe der Jahre 
allmahlich verandert. 

Wir wollen jetzt etwas naher die Beziehung der Erde zur Sonne, den 
Wechsel der Jahreszeiten, die Aquinoktien usw. betrachten. Wie friiher 
beschrieben, scheint sich die Sonne in einem Ekliptik genannten Kreise 
in einem Jahre um die Himmelskugel zu bewegen. Eklintik und Himmels- 
aiquator sind unter einem Winkel von etwat) 2344° gegeneinander geneigt, 
das heiBt: die Achse der Erde steht nicht senkrecht auf ihrer Bahn, sondern 
trifft sie unter einem Winkel von etwa 6614° (Fig. 17). 

Die Fig. 17 zeigt die Erde in vier verschiedenen Stellungen auf ihrer 
Jahresbahn um die Sonne. In der Stellung A ist der Stidpol S der Sonne 
zugekehrt, wihrend der Nordpol N und die ganze Gegend innerhalb des 
nérdlichen Polarkreises (der vom Pol also 23%°, vom Aquator 661%4° ab- 
steht) im Dunkel liegt. In dieser Stellung (Dezember) geht demnach die 
Sonne den Bewohnern der arktischen Zone niemals auf, denen der antark- 
tischen niemals unter; die nordliche Erdhalfte hat 
Winter, die siidliche Sommer. AuBerhalb dieser Zonen 
geht die Sonne auf und unter, und die relative Lange 
von Tag und Nacht an irgendeinem Erdpunkte kann 
durch Betrachtung der Kreise, langs deren die be- 
treffenden Orte infolge der taglichen Rotation sich 
bewegen, genahert erkannt werden. Zu _ gréferer 
Deutlichkeit ist die Stellung A in Fig. 18 vergréBert 
wiederholt: Die sechs geneigten Linien sind Projek- 
tionen der Polarkreise, der Wendekreise und dazwischen der Parallelkreise 
von ca. 50° (Breite des mittleren Deutschland); AQ ist der Aquator, NS die 
Erdachse. Wir sehen, daB ein Punkt auf dem arktischen Kreise, 6614° nord- 
liche geographische Breite, gerade die Trennungslinie von Licht und Finsternis 
einmal in einem Tage beriihrt; das heiBt: die Sonne zeigt sich einmal am 
Tage gerade im Horizont. Vom Parallelkreise 50° liegen etwa zwei Drittel 
auf der dunklen und ein Drittel auf der hellen Seite, und fiir jeden auf ihm 
velegenen Orte sind die Nachte ungefaihr doppelt so lang als die Tage. Je 
weiter wir nach Siiden kommen, desto gréBer werden die im Hellen und desto 
kleiner die im Dunkeln liegenden Teile der Kreise, desto langer also die Tage 
und desto kitrzer die Nachte, bis endlich am Aquator beide gleich werden. 
Vom Aquator nach Siiden zu kehren sich die Verhaltnisse um: die Tage 
werden um so linger, die Nachte um so kiirzer, je naher wir dem Siidpole 
kommen, und auf dem Siidpolarkreise, also unter 661° siidlicher Breite, 
liegende Punkte haben die Sonne nur einmal in 24 Stunden am Horizont, 
sonst stets iiber ihm. Zwischen Siidpolarkreis und Siidpol selbst endlich 

1) Der genaue Wert der Schiefe der Ekliptik fiir 1900.0 ist « = 23° 27’ 826, Er nimmt 
jahrlich um 0’/46845 ab. 
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geht die Sonne in dieser Zeit itberhaupt nicht unter. Dies ist demnach der 
Sommer fiir die siidliche, der Winter fiir die nérdliche Erdhilfte. 

Wir gehen nun, drei Monate weiter, zu der Stellung B (Fig. 17), welche 
die Erde gegen Ende Marz einnimmt. Verlingert man hier die Ebene des 
Aquators, so geht sie direkt durch die Sonne; letztere erscheint somit im 
Himmelsaiquator. Alle Parallelkreise liegen jetzt zur Halfte in der dunkeln 
Hemisphare, die in der Figur nicht sichtbar ist. Tage und Nichte sind dem- 
nach auf der ganzen Erde von gleicher Linge. In der Stellung C, welche die 
Erde im Juni einnimmt, ist alles wie in A, nur sind die Erscheinungen in 
beiden Hemispharen umgekehrt; da jetzt der Nordpol der Sonne zugewendet 
ist, so hat nun die nérdliche Halbkugel die langsten Tage, die siidliche die 
langsten Nachte. In D endlich, wohin die Erde im September gelanget, sind 
Tage und Nachte wiederum von gleicher Lange, wie in B, und aus dem 
gleichen Grund. Die Figur zeigt hier entsprechend nur die dunkle Erdhalfte. 
So sind alle die scheinbar verwickelten Erschemungen, die friither beschrieben 
wurden, vollstandig und auf die einfachste Weise durch das neue System 
erklart. Wir wollen jetzt sehen, wie dasselbe durch die unmittelbaren Nach- 
folger des Kopernikus erganzt und erweitert wurde. 


3. Tycho Brahe. 


Nach Aufstellung des Kopernikanischen Systems war ein groBer Fort- 
schritt nur moéglich entweder auf Grund einer tieferen Einsicht in die Gesetze 
der Bewegung oder durch genauere Beobachtungen tiber die Stellungen der 
Himmelskérper. In der letzteren. Richtung erfolgte der Fortschritt zuerst, 
und zwar durch den Dianen Tycho Brahe, der, drei Jahre nach dem Tode 
des Kopernikus geboren, zu Ende des 16. Jahrhunderts die besten Instru- 
mente, teils selbst erfundene, teils wesentlich verbesserte, tiber 20 Jahre 
lang zur sorgfiiltigen und eifrigen Beobachtung der Himmelskoérper verwandte. 
Da er indessen das Fernrohr noch nicht kannte, so wurden seine Beobach- 
tungen durch die scharferen der folgenden Zeiten weit iibertroffen, und sie 
verdanken Wert und Beriihmtheit hauptsichlich dem Umstande, daB sie 
Kepler die Mittel zur Auffindung der Gesetze der planetarischen Bewegung 
gewahrten. 

Als Theoretiker war Tycho nicht gliicklich. Er verwarf das Koperni- 
kanische System hauptsiichlich aus einem Grunde, der zu seiner Zeit nicht 
ohne Gewicht war, namlich wegen der unfaBbaren Kntfernung, in der die 
Fixsterne stehen muBten, wenn dieses System richtig sein sollte. Wir sahen 
(S. 40), wie sich in der epizyklischen Bewegung der Planeten die jahrliche 
Bewegung der Erde um die Sonne abspiegelt. , Die auBerhalb des Sonnen- 
systems befindlichen Fixsterne muBten sich, wenn die Theorie des Kopernikus 
richtig war, in derselben Weise zu bewegen scheinen. Aber weder die Beob- 
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achtungen des Tycho noch die seiner Vorginger hatten eine solche Bewegung 
verraten, Die Anhanger des Kopernikus konnten hierauf nur erwidern, die 
Entfernung der Fixsterne miisse so groB sein, daB die Erdbewegung an ihnen 
nicht wahrgenommen werden kénne, und daf selbst der Durchmesser der 
Erdbahn nur eine unmerklich kleine GréBe gegen den Abstand der Sterne 
sei. Da eine halbiahrliche Ortsveranderung von 3 bis 4 Bogenminuten, also 
etwa dem neunten Teile des Monddurchmessers, von Tycho sehr wohl ent- 
deckt werden konnte, so muBte man die Entfernung der Fixsternsphare 
mindestens 1000mal so groB als die der Sonne oder mindestens 100mal 
so eroB als die des Saturn, des auBersten damals bekannten Planeten, an- 
nehmen. Da ein so weiter leerer Raum zwischen der Saturnbahn und den 
Fixsternen liegen sollte, schien vollkommen unglaublich; denn fiir die Natur- 
philosophen galt seit Aristoteles als Axiom, der Natur widerstrebe die Leere, 
und sie lasse einen leeren Raum nicht unausgefiillt. Gleichwohl waren die 
Griinde des Kopernikus fiir die Bewegung der Erde zu tiberzeugend, als daB 
sie hatten beseitigt werden kénnen. ‘Tycho stellte deshalb ein System auf, 
welches sich aus dem Ptolemaischen und Kopernikanischen zusammensetzte; 
er nahm an, die fiinf Planeten bewegten sich zwar um die Sonne, die Sonne 
selbst sei aber in Bewegung um die Erde, die demnach in Ruhe im Mittel- 
punkte des Universums bleibe. : 

Vielleicht war es ein Gliick fiir die Lehre des Kopernikus, daB die astro- 
nomischen Instrumente des Tycho nicht auf einer héheren Stufe der Voll- 
endung standen. Hatte er gefunden, da die jahrliche Parallaxe der Fix- 
sterne noch nicht eine Sekunde betragt, und da dieselben also mindestens 
200000 mal so weit von der Erde entfernt sein miissen als die Sonne, so wiirden 
die Astronomen, die zur plétzlichen Erweiterung ihres kosmischen Ideen- 
kreises auf solehe Ausdehnung noch nicht fahig waren, gefolgert haben, Ptole- 
maus miisse im Recht, Kopernikus im Irrtum sein. 

Tycho bildete sein System nie aus. Er hatte kaum Anhanger von irgend- 
welcher Bedeutung; die Erfindung des lernrohrs beseitigte die letzten Zweifel 
an der Richtigkeit des Kopernikanischen Systems, ehe ein neues hatte FuB 
fassen kénnen. 


4, Kepler. 


Es bedurfte eines eigentiimlichen Zusammentreffens von Umstinden, 
um verhaltnismaBig bald nach dem Bekanntwerden der Kopernikanischen 
Lehre einen weiteren Ausbau dieser Errungenschaft zu erméglichen. Vor 
allem war hierzu ein Mann erforderlich wie Kepler, von tief spekulativem 
Geiste, streng mathematisch geschult, unermiidlich und von eisernem FleiBe. 
Und ein giitiges Schicksal muBte es fiigen, da Kepler mit Tycho Brahe in 
Beritthrung kam, zunachst sein Gehilfe und spater sein Nachfolger als kaiser- 
licher Mathematiker in Prag wurde. Als solcher ttbernahm Kepler die Ver- 
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pflichtung, aus Tychos Beobachtungen neue Planetentafeln zu berechnen, 
und dieser Verpflichtung ist er in der mustergiiltigsten Weise nachgekommen; 
er hat mit den Tychonischen Beobachtungen das AuBerste geleistet, was sie 
bieten konnten, er hat aus ihnen seine beriihmten Gesetze der Planeten- 
bewegung abgeleitet. Kopernikus hatte, wie wir gesehen, die Hypothese 
der Alten angenommen, daB alle himmlischen Bewegungen aus gleich- 
férmigen Kreisbewegungen zusammengesetzt seien, und war so gendtigt 
worden, einen kleinen Epizykel einzufiihren, der die UnregelmaBigkeiten 
der Bewegung erklaren sollte. Tychos Beobachtungen iibertrafen nun die 
seiner Vorganger so weit, da’ sie Kepler das Ungentigende dieser Annahme 
deutlich zeigten. Mit gliicklichem Griff wahlte er den Mars, welcher der 
Erde nahe kommt, und dessen Bahn eine starke Exzentrizitaét besitzt, zu 
seinen Untersuchungen aus. Die geniale Verwertung der tychonischen Beob- 
achtungen dieses Planeten fiihrte ihn 
nach unendlich mtthevollen Rechnungen 
zu der Erkenntnis, da8 die Marsbahn 
sicher nicht kreisf6rmig, sondern viel- 
mehr eine Ellipse mit der Sonne in dem 
einen Brennpunkte sei. Unter dieser 
Annahme konnte Kepler in der Tat die 
beobachtete Bewegung des Planeten 
darstellen, wenn er zugleich dessen 
Geschwindigkeit in der Bahn als ver- 
anderlich betrachtete. So gelangte er 
schlieBlich zu den beiden ersten seiner 
beriithmten drei Gesetze der planetarischen Bewegung, die er in seinem Werke 
,, Astronomia nova... de motibus stellae Martis, Pragae 1609‘‘ veréffentlichte. 

1. Die Bahn jedes Planeten ist eine Ellipse mit der Sonne 
in einem der Brennpunkte., 

2. Bei der Bewegung um die Sonne beschreibt der Radius- 
vektor eines Planeten in gleichen Zeiten gleiche Flachenraume. 

Es sei PA (Fig. 19) die Ellipse, in der sich ein Planet bewegt, und in 
dem einen Brennpunkte S stehe die Sonne. Im Punkte P, dem Perthelium, 
ist der Planet der Sonne am nachsten. Von hier entferné er sich, ttber abcd, 
bis er in A, dem Aphelwwm, am weitesten von der Sonne absteht. Dann 
nahert er sich ihr allmahlich wieder durch den anderen Teil seiner Bahn 
und erreicht endlich wieder das Perihel, um den Lauf in gleicher Weise ohne 

Aufhéren fortzusetzen. 

. Von P ausgehend, wollen wir nun die Stellung des Planeten in seiner 
Bahn am Schlusse von gleichen Zeitintervallen, z. B. von je 30 Tagen, be- 
trachten. Es seien ab cd die vier ersten der Stellungen, die der Planet nach 
je 30 Tagen erreicht. Verbinden wir diese Punkte wie auch P mit der Sonne 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 4 


Fig. 19. 
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durch Linien (Radzi vectores oder Leitstrahlen), so erhalten wir vier Flachen- 
riume, die der Radiusvektor des Planeten in je 30 Tagen tiberstreicht, und 
die nach dem zweiten Keplerschen Gesetz einander gleich sind. 

Erst zehn Jahre spater fand Kepler auf rein spekulativem Wege?) das 
letzte seiner drei Gesetze, welches eine Relation zwischen den Bahnen der 
verschiedenen Planeten darstellt. Schon Kopernikus wuBte, dab die Um- 
laufszeit eines Planeten um so gréBer ist, je weiter er von der Sonne ab- 
steht, und zwar nicht nur, weil die Bahn von gréBerem Umfange, sondern 
auch, weil die Bewegung wirklich eine langsamere ist. Saturn z. B., 94mal 
so weit von der Sonne entfernt als die Erde, wiirde bei gleich schneller Be- 
wegung seinen Umlauf um die Sonne in 94% Jahren vollenden; er braucht 
aber in Wirklichkeit tiber 29 Jahre. Er bewegt sich also noch nicht mit 
einem Drittel der Erdgeschwindigkeit. Kopernikus fand indessen die zwischen 
Entfernungen und Umlaufszeiten bestehende Beziehung nicht auf, welche 
Kepler so aussprach: 

3. Die Quadrate der Umlaufszeiten der Planeten verhalten 
sich wie die Kuben (dritten Potenzen) ihrer mittleren Entfer- 
nungen von der Sonne. 

Die Ubereinstimmung dieses Gesetzes mit der Wirklichkeit zeigt die 
folgende Tabelle, welche die mittleren Entfernungen, wie sie Kepler be- 
kannt waren, in Einheiten der mittleren Erdentfernung, die Umlaufszeit 
oder Revolutionsperiode (Einheit das Erdjahr), sowie die Kuben der ersteren 
und die Quadrate der letzteren enthalt: 


Planeten Distanz — Periode Kubus der Distanz Quadrat der Periode 


Merkur . . 0.387 0.241 0.058 0.058 
Vents’ -.-- 0.723 0.615 0.378 0.378 
Erde. . . 1.000 1.000 1.000 1.000 
Mars. . . 1.524 1.881 3.540 3.538 
Jupiter. . 5.203 11.86 140.8 140.7 
Saturn . . 9.539 29.46 868.0 867.9 


So war also die alte Theorie, da die Bewegungen der Himmelskorper 
in Kreisen erfolge oder wenigstens in Bahnen, die aus Kreisen zusammen- 


1) Mit begeisterter Schwirmerei sagt er selbst in seinem Werke ,,Harmonices mundi 
Libri V, Lincii 1619%* dartiber: ,,Endlich also habe ich das ans Licht gebracht und iiber 
all mein Hoffen und Erwarten als wahr befunden, da8 die ganze Natur der Harmo- 
nien in ihrem ganzen Umfange und nach all ihren Einzelheiten in den himmlischen Be- 
wegungen vorhanden ist, nicht zwar auf die Weise, wie ich mir’s friiher gedacht, sondern 
auf eine ganz andere durchaus vollkommene Weise“ . . . ,,Verzeiht ihr, so freut mich’s, 
ziirnet ihr, so trag’ ich’s; hier werfe ich die Wiirfel und schreibe ein Buch, zu lesen der Mit- 
welt oder der Nachwelt, gleichviel; es wird seines Lesers Jahrtausende harren, wenn Gott. 
selbst sechs Jahrtausende lang den erwartet hat, der sein Werk beschaute.‘‘ 
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die Stelle des Kreises und eine veranderliche Bahnbewegung an die Stelle 
der gleichformigen. 


5. Von Kepler bis Newton. 


Soweit die Bestimmung der Gesetze der planetarischen Bewegungen 
nach dem damaligen Stande der astronomischen Beobachtung méglich war, 
lieB Kepler fast nichts zu tun iibrig. War Lage und Grofe der elliptischen 
Bahn, in der: sich ein Planet bewegt, sowie der Punkt der Bahn gegeben, 
an dem er sich zu irgendeiner Zeit befindet, so war man zu jener Zeit zu 
dem Glauben berechtigt, daB es méglich sei, die Position des Planeten fiir 
alle zukiinftigen Zeiten zu berechnen. Mehr als dies konnte die mathematische 
Wissenschaft damals nicht leisten; sie konnte nur eine geometrische Deu- 
tung, keine mechanische Erklarung der Bewegungserscheinungen liefern. Es 
ist wahr, da die auf solche Art vorausgesagten Stellungen der Planeten 
nicht in voller Ubereinstimmung mit den beobachteten gefunden wurden; 
und hatte Kepler tiber die genauen Beobachtungen der Gegenwart verfiigt, 
so wiirde er gesehen haben, daB seine Gesetze die planetarischen Bewegungen 
nur annahernd richtig darstellen. Er wiirde nicht allein bemerkt haben, 
daB die elliptischen Bahnen ihre Lage im Raume allmahlich andern, sondern 
auch, da die Planeten bald nach einer, bald nach der anderen Richtung 
abweichen, da8 die von den Radiivectores iiberstrichenen Flaichen bald 
ordBer, bald kleiner sind, und daB eine Vorausberechnung auf langere Zeit 
nicht méglich war. So lange aber die Fragen unbeantwortet blieben, warum 
sich die Planeten in elliptischen Bahnen bewegen, warum die Radiivectores 
den Zeiten proportionale Flachen beschreiben, warum die im dritten Gesetz 
ausgesprochene Beziehung zwischen Entfernungen und Umlautszeiten besteht, 
so lange muBte es vollends unmoglich sein, zu sagen, warum die Planeten 
von diesen Gesetzen abweichen. Die Antwort auf jene Fragen war erst méglich, 
nachdem die zu Keplers Zeiten unbekannten allgemeinen Gesetze der 
Bewegung klar erkannt waren und die geometrische Erklarungsweise einer 
mechanischen Platz gemacht hatte. 

Den ersten groBen Schritt in der Erforschung dieser Gesetze tat Galilei, 
der groBe Zeitgenosse Keplers. Er untersuchte experimentell die Bewegung 
irdischer Kérper unter dem EinfluB der Schwere, den Fall, das Gleiten, die 
Schwingung. Mit ihm beginnt, so diirfen wir sagen, fiir die exakten Wissen- 
schaften das Zeitalter einer gesunden Induktion, wahrend bis dahin die Me- 
thode der Deduktion und Spekulation geherrscht hatte. Als Begriinder der 
dynamischen Wissenschaft, als Verteidiger des Kopernikanischen Systems, 
als Martyrer dieser Lehre, die er als wahr erkannt hatte und zu verbreiten 
suchte, ist Galilei vielleicht der interessanteste Charakter seiner Zeit. Jeder 
an dem Kopernikanischen System etwa noch haftende Zweifel wurde beseitigt 
durch die Entdeckungen, die Galilei mit dem Fernrohre machte. Die Phasen 
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der Venus zeigten ihm, daB dieser Planet gleich der Erde ein an sich dunkler, 
kugelférmiger Kérper ist, der sein Licht von der Sonne erhalt. In dem System 
des Jupiter mit seinen Satelliten war das Sonnensystem, wie Kopernikus 
es darstellte, in kleinem Mabstabe wiederholt. Aus keiner vertrauenswerten 
Quelle konnte fernerhin Material zu einem Widerspruch gegen die neue Lehre 
geschépft werden. Die Inquisition verbot zwar ihre Verbreitung als absolute 
Wahrheit, war aber damit einverstanden, sie als Hypothese bei der Berech- 
nung der Bewegungen der Himmelskérper zuzulassen. Nur sollte nicht die 
Behauptung vertreten werden diirfen, daB diese Hypothese der Wirklichkeit 
entspriche. Da aber diese Behauptung in dem groBen Werke des Koper- 
nikus enthalten war, so verurteilte die Inquisition das Werk in seiner urspriing- 
lichen Gestalt, bis gewisse Stellen verbessert seien. Hine korrigierte Ausgabe 
ist. aber nie erschienen, und so blieb das Buch des Kopernikus volle zwei Jahr- 
hunderte hindurch auf dem ,,Index librorum prohibitorum”. Das allgemeine 
Verbot von Biichern tiber das heliozentrische System verschwand 1758 vom 
Index. Im Jahre 1822 wurde in Rom der Druck eines Buches zugunsten des 
Kopernikanischen Systems ausdriicklich gestattet. Endlich, im Jahre 1835, 
fand man sich veranlaBt, das veraltete Verbot gegen die betreffenden Schriften 
von Kopernikus, Kepler und Galilei in der neuen Indexausgabe zu streichen. 

Den ersten Versuch, die Bewegungen der Himmelskérper auf eine all 
gemeine Ursache zuriickzufiihren, machte Descartes (Cartesius) in seiner be- 
rihmten Wirbeltheorie, die fiir einige Zeit sogar der Gravitationstheorie das 
Feld streitig machte. Dieser Philosoph nahm an, die Sonne (wie die ttbrigen 
Fixsterne) befinde sich in einem feinen, nach jeder Richtung unermeBlich 
ausgedehnten Fluidum. Durch ihre Rotation setze sie die zunachst liegenden 
Teile des Fluidums in rotierende Bewegung; diese teilten ihre Bewegungen 
entfernteren Partikeln mit, bis schlieBlich die ganze Masse wie ein Strudel 
oder Wirbel rotiere. In diesem Atherwirbel wiirden die Planeten um die 
Sonne getragen. Die entfernteren Planeten bewegten sich langsamer, weil 
die entfernteren Teile des Athers durch die Rotation der Sonne weniger 
affiziert wiirden. In dem groBen Wirbel des Sonnensystems befanden sich 
kleinere, mit je einem Planeten im Zentrum, um den sich, im Ather schwim- 
mend, die Satelliten bewegten. Hatte Descartes zeigen kénnen, da8 die Teile 
dieses Wirbels in Ellipsen sich bewegten, in deren einem Brennpunkte die 
Sonne steht, da sie gleiche Flachen in gleichen Zeiten beschrieben, und daB 
die Geschwindigkeiten sich dem dritten Keplerschen Gesetze gemi8 andern 
miBten, so wiirde seine Theorie gentigt haben. Da er dies aber nicht ver- 
mochte, muB setne Hypothese eher als Riickschritt, denn als Fortschritt der 
Wissenschaft betrachtet. werden. Die hohe Bedeutung des Philosophen Des- 
cartes und die groBe Zahl seiner Schiiler sicherten seiner Anschauung indessen 
groBe Verbreitung, und wir finden unter ihren Anhangern sogar einen Mathe- 
matiker wie Johann Bernoulli. 
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Nach Galilei war es hauptsachlich Huygens, der den Weg zur Lehre 
von der allgemeinen Attraktion ebnete. Als Mathematiker, Physiker und 
Beobachter gleich groB, nimmt er in der Geschichte der physikalischen 
Wissenschaften einen hohen Rang ein. Er entdeckte die Gesetze der Zentri- 
fugalkraft, und hatte er diese einfach auf das Sonnensystem angewandt, so 
wiirde er zu dem Resultate gefiihrt worden sein, da die Planeten in ihren 
Bahnen erhalten werden durch eine Kraft, die im Verhaltnis des Quadrats 
ihrer Entfernung von der Sonne abnimmt. Der Weg zur Theorie der Gravi- 
tation hatte danach kaum verfehlt werden kénnen. Aber die groBe Ent- 
deckung schien eimen besonders fiir sie geschaffenen Geist zu fordern. 


KART hoe 
Die allgemeine Schwere. 


1. Newton. 


Die wirkliche Bedeutung von Newtons Entdeckung der allgemeinen 
Schwere oder der Gravitation kann nicht hoch genug eingeschatzt werden. 
Seine groBe Tat war der Beweis, daB die Bewegungen der Himmelsk6rper 
durch eine allgemeine Kraft bestimmt sind, von der die Kraft, die den Apfel 
zur Erde fallen 1a8t, nur eine Erscheinungsform ist, und da er auf diese 
Weise den himmlischen Bewegungen den Schleier des Geheimnisvollen 
raubte, in den sie frither gehiillt waren. Seinen Vorgangern schien die fort- 
dauernde Bewegung der Planeten in Kreisen oder Ellipsen jeder auf der 
Oberflache der Erde wahrgenommenen Bewegung so unahnlich zu sein, dai 
sie sich gar nicht vorstellen konnten, beides wiirde durch das gleiche Gesetz 
beherrscht, und es mufte ihnen, da sie kein Gesetz fiir die Planetenbewegungen 
kannten, durchaus glaublich erscheinen, daB die Himmelskérper sich in einer 
Weise bewegten, die nicht im geringsten mit den Gesetzen irdischer Bewe- 
gungen verwandt sei. 

Die Vorstellung einer kosmischen, von Sonne oder Erde ausgehenden 
und die Bewegungen der Himmelskérper bedingenden Kraft entsprang zwar 
keineswegs erst dem Geiste Newtons. Selbst Ptolemaéus und sogar Altere 
Philosophen hatten die dunkle Vorstellung von einer Kraft, die stets gegen 
das Zentrum der Erde oder, was fiir sie gleichbedeutend war, gegen das Zen- 
trum des Universums gerichtet sei und nicht bloB den Fall schwerer Kérper, 
sondern auch den Zusammenhalt des Weltalls bedinge. Auch Kepler be- 
hauptete, von spekulativen Betrachtungen ausgehend, das Vorhandensein 
einer die Planeten bewegenden Kraft, die in der Sonne ihren Sitz habe und 
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von ihr ausstrahle. Aber weder Ptolemaus noch Kepler konnten auf Grund 
der um uns wirkenden Gesetze eine einigermafen befriedigende Erklarung 
dieser Kraft geben; auch war es in der Tat nicht mdglich, eine klare Vor- 
stellung von ihrer wahren Natur zu gewinnen ohne die Kenntnis der allge- 
meinen Bewegungsgesetze, zu der keiner der beiden Forscher je gelangte. 

Der gréBte Irrtum, der fast alle Forscher bis zu Galileis Zeit gefangen 
hielt, war der. da$ die fortdauernde Wirkung irgendeiner Kraft nétig sei, 
damit ein sich bewegender Kérper in Bewegung erhalten bleibe. Da8 selbst 
Kepler durchaus diese Anschauung teilte, zeigt die Tatsache, da8 er eine 
Kraft, die nur in der Richtung nach der Sonne wirkt, fiir unzureichend hielt, 
die planetarischen Bewegungen zu erhalten, und da er eine erganzende 
Kraft fiir erforderlich erachtete, welche die Planeten bestandig vorwarts 
stoBt. Die letztere Kraft, meinte er, kénne von der Rotation der Sonne 
um ihre Achse herriihren. Es ist schwer zu sagen — so allmahlich dimmerte 
die groBe Wahrheit dem menschlichen Geiste auf —, wer der erste war, der 
klar einsah und aussprach, da8 diese Ansicht vollstandig irrig sei, und daB 
ein Kérper, einmal in Bewegung, ohne Gegenwirkung oder Hinzukommen 
irgendeiner Kraft sich gleichma%ig und unaufhorlich vorwarts bewegen miisse. 
Leonardo da Vinci mu8 diese Wahrheit, eine Folge des Gesetzes der Trag- 
heit, geahnt haben; versteckt enthalten war sie in Galileis Fallgesetzen und 
in der von Huygens aufgestellten Theorie der Zentralkrafte. Aber keiner 
dieser Forscher, auch Galilei nicht, hat sie unzweideutig und vollstandig 
ausgesprochen, und so diirfen wir wohl sagen, daB erst Newton es war, der 
dieses Fundamentalgesetz nebst den daraus zu ziehenden Folgerungen voll- 
kommen deutlich darlegte. Die Basis von Newtons Entdeckung bildeten die 
folgenden drei Bewegungsgesetze: 

1. Ein in Bewegung befindlicher Kérper, auf den keine Kraft 
wirkt, bewegt sich geradlinig und mit gleicher Geschwindigkeit 
unaufhorlich fort. (Tragheitsgesetz.) 

2. Wirkt eine Kraft auf einen in Bewegung befindlichen 
Kérper, so findet eine Anderung der aus dem ersten Gesetze 
folgenden Bewegung statt in der Richtung der Kraft und ihr 
proportional. (Parallelogramm der Krafte.) 

3. Wirkung und Gegenwirkung sind einander gleich und 
entgegengesetzt; tibt also ein Koérper auf einen anderen eine 
Kraft aus, so tbt auch letzterer eine gleiche Kraft, aber in ent- 
cegengesetzter Richtung, auf den ersteren aus. (Aktion und 
Reaktion.) . 

Das erste dieser Gesetze ist das wichtigste. Der Umstand, der seine 
Entdeckung so lange verhindert hatte, war, daB es keinen Korper auf der 
Erde gab, auf den nicht irgendeine Kraft wirkte, und daher keinen, der sich 
fortdauernd in gerader Linie bewegt hatte. Jeder Kérper, mit dem experi- 
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mentiert werden konnte, war mindestens der Anziehung der Erde, d. h. der 
Schwere, unterworfen und fiel deshalb alsbald zur Erde. Andere Kriifte, 
welche seine freie Bewegung hinderten, waren die Reibung und der Luft- 
widerstand. Besondere Untersuchungen waren daher nétig, um zu zeigen, 
da sich der Kérper ohne diese Krafte unaufhorlich geradlinig weiter- 
bewegen wiirde. 

Wir kénnen nun den ebenso einfachen als direkten Weg verstehen, auf 
welchem Newton von dem, was er auf der Erde sah, zu dem groBen Prinzip 
gelangte, mit welchem sein Name fiir immer verbunden ist. Wir wissen 
zunachst, da& auf der Erde eine iiberall wirksame Kraft besteht, durch 
welche alle Koérper nach dem Mittelpunkte der Erde hingezogen werden. 
Diese Kraft erstreckt sich ohne merkliche Verminderung bis zu den Spitzen 
der héchsten Gebaude ebenso, wie bis zu den Gipfeln der héchsten Berge. 
Die Frage liegt nun nahe, wie weit wohl ihre Wirksamkeit reiche, und ob 
ihr nicht z. B. auch der Mond unterliege? Wenn dies der Fall ware, so wiirde 
der Mond, gerade wie der von der Hand in die Hohe geworfene Stein, wie der 
vom Baume fallende Apfelt) der Erde zustreben. Und sollte dann nicht 
diese einfache Kraft der Schwere auch die sein, die den Mond in seiner Bahn 
erhalt, und die ihn hindert, dem ersten Bewegungsgesetze gemaB in gerader 
Linie fortzufliegen? Zur Beantwortung dieser Frage war es notig, zu be- 
rechnen. welche Kraft erforderlich ist, um den Mond in seiner Bahn zu er- 
halten, und sie mit der Schwerkraft zu vergleichen. Wohlbekannt war den 
Astronomen jener Zeit, daB die Entfernung des Mondes 60 Erdhalbmesser 
betragt; der Erdhalbmesser selbst war aber nicht genau bekannt. Newton 
nahm anfangs irrtiimlich den Durchmesser der Erde zu 10500 km?) an, 
und aus diesem Grunde konnten ihm seine Berechnungen nicht das richtige 
Resultat geben. Dies geschah 1666, als er erst 23 Jahre alt war. Nahezu 
20 Jahre lieB er seine Rechnungen liegen und nahm sie erst wieder auf, als 
ihm die Messungen des Franzosen Picard bekannt wurden, welche den Erd- 
durchmesser um ein Fiinftel gréBer ergaben, als friher angenommen wurde. 
Jetzt?) fand er den Betrag der Abweichung der Mondbahn von einer geraden 
Linie zu 4.9 m in einer Minute, d. h. ein Kérper in der Entfernung des Mondes 


1) Newton soll bekanntlich durch den Fall eines Apfels zuerst (1666) auf den Ge- 
danken gebracht worden sein, hier wirke die gleiche Kraft wie beim Monde. 

2) Lineare Gréfen sind in diesem Werke in der Regel in Kilometern (km), Metern (m) 
usw. angegeben. 1 km = 0.135 geogr. Meile = 0.621 engl. Meile; 1 geogr. Meile = 7.42 km 
= 4.61 engl. Meilen; 1 engl. Meile = 1.61 km = 0.217 geogr. Meile. 1m = 3.078 Par. FuB 
= 3.186 rheinl. FuB = 3.281 engl. Fu8; 1 cm = 0.369 Par. Zoll = 4.433 Par. Linien; 
1 cm = 0.394 engl. Zoll. 

8) Der Entwicklungsgang von Newtons grofer Entdeckung wird in der Regel wie 
oben dargestellt; wahrscheinlich entspricht aber diese Darstellung nicht vollig den Tat- 
sachen. Newtons grundlegendes Werk ,,Philosophiae naturalis Principia mathematica“ ist 
1687 in London erschienen. 
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wiirde in der ersten Minute 4.9 m zur Erde hin fallen, eine Strecke, die ein 
Kérper an der Erdoberflache in einem Sechzigstel dieser Zeit, némlich in 
einer Sekunde, durchfallt. Da die Fallraiume sich wie die Quadrate der Zeiten 
verhalten, so folgt, da8 die Kraft der Schwere an der Erdoberflache 60 mal 
60 oder 3600 mal so gro8B ist als die Kraft, die den Mond in seiner Bahn er- 
halt. Da nun aber auch die Entfernung des Mondes vom Erdmittelpunkte 
60mal so groB ist als die der Erdoberfliche vom Mittelpunkte, so folgt: 
Die Kraft, welche den Mond in seiner Bahn erhalt, ist dieselbe, 
welche einen Stein zur Erde fallen laBt, nur verringert im Ver- 
haltnis des Quadrats der Entfernung vom Mittelpunkte der 
Erde. 

Fiir den Mathematiker ist der Ubergang von der einen Stein oder Apfel 
beeinflussenden Schwerkraft zu der den Mond bewegenden Kraft sehr ein- 
fach; der Nichtmathematiker aber wird vielleicht nicht gleich sehen, wie 
der Mond bestiandig zur Erde fallen kann, ohne ihr je naher zu kommen. 


1. 6 a C 


Fig. 20. 


Die Fig. 20 mag zur Erlauterung dienen. Nach dem Fallgesetz schwerer 
Korper fallt ein Kérper 5 m in der ersten Sekunde, dreimal so viel oder 15 m 
in der zweiten, 25 m in der dritten usw. Nehmen wir an, der Kérper falle 
nicht, sondern werde, wie eine Kanonenkugel, horizontal fortgeschleudert, 
so wurde er infolge der Schwere wahrend der ersten Sekunde 5 m von der 
geraden Linie, in der er geschleudert wurde, abweichen oder fallen, dreimal 
so viel in der nachsten Sekunde, fiinfmal in der dritten usw., ebenso, als wenn 
er aus der Ruhelage gefallen ware. Es sei AB (Fig. 20) ein Teil der Erd- 
oberflache und AD eine Gerade tangential an A oder die Richtung, in welcher 
ein Beobachter durch ein horizontal gestelltes Fernrohr sehen wiirde. Die 
Oberfliche wird dann infolge der Krimmung der Erde von dieser Gesichts- 
linie am Ende des ersten Kilometers um etwa 8 cm, am Ende des zweiten 
um noch 24 cm mehr usw. abweichen. In 8 km Abstand wird die Abweichung 
auf 5 m gestiegen sein. In einem Abstande von 16 km kommt noch das 
Dreifache dieses Betrages hinzu, und die Abweichung wird im ganzen 20 m 
ausmachen usw. Die Abweichung folgt also dem gleichen Gesetze wie ein 
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freifallender Korper. Von einem erhéhten Standpunkte CO aus werde nun 
eine Kanonenkugel in horizontaler Richtung CE abgefeuert. Je gréBer ihre 
Geschwindigkeit ist, desto weiter wird sie kommen, ehe sie die Erde erreicht. 
Wir wollen nun annehmen, sie kénnte mit solcher Kraft abgeschossen werden, 
da ihre Geschwindigkeit 8 km in der Sekunde betragt, und die Luft leiste 
keinen Widerstand. In 8 km Abstand von C liege auf CH der Punkt a; da 
sie diesen in einer Sekunde erreicht, so folet aus dem Fallgesetze, daf sie 
in dieser Zeit bis auf 5 m unter C# gefallen ist. Wir haben aber eben ge- 
sehen, daB die Erde selbst in dieser Entfernung sich 5 m wegkriimmt. Die 
Kugel ist demnach nicht naher an der Erde, als im Moment des Abfeuerns. 
Wahrend der nachsten Sekunde wiirde die Kugel nach b gelangen, infolge 
der Schwere aber um weitere 15 m, im ganzen also um 20 m, bis zum Punkte c, 
fallen. Aber auf dieser Strecke hat sich auch die Erdoberfliche um weitere 
15 m gekriimmt, so da die Entfernung cd wiederum gleich CA ist. So 
wiirde, wenn kein Widerstand stattfande, die Kugel in unveranderter Ge- 
schwindigkeit und gleicher Entfernung von der Erdoberflache weitergehen; 
sie wiirde stets um denselben Betrag fallen, um den sich die Erde wegkriimmt. 
SchlieBlich kame sie auf kreisférmiger Bahn rings um die Erde und erreichte 
nach Verlauf von 1" 24" wieder den Punkt C. Die Kugel ware demnach 
gleichsam ein Satellit der Erde geworden, wie der Mond, nur viel naher und 
mit weit geringerer Umlaufszeit. Der Kraft, welche die Kanonenkugel 
geradlinig fortschleudert, entspricht beim Monde ein urspriinglicher Impuls 
oder StoB, demzufolge er sich, ohne die Einwirkung der Erde, nach dem 
ersten Bewegungsgesetz in gerader Linie unaufhérlich weiter bewegen wiirde. 

Ein weiterer Schritt fiihrt uns zu der Erkenntnis, daB die Gravitation 
auch fiir andere Korper als die Erde giiltig ist. Die Planeten bewegen sich 
um die Sonne, wie der Mond um die Erde, und miissen demnach einer gegen 
die Sonne gerichteten Kraft gehorchen. Diese Kraft kann nichts anderes 
sein, als die Gravitation oder die Anziehung der Sonne selbst. Eine einfache 
Rechnung nach Keplers drittem Gesetze zeigt, da die Kraft, mit welcher 
die Planeten gegen die Sonne gravitieren, sich umgekehrt wie die Quadrate 
ihrer mittleren Entfernungen verhilt. 

Es fragt sich jetzt nur noch, welche Art von Bahn ein Planet beschreiben 
wird, wenn eine Kraft von der erwahnten Beschaffenheit ihn um die Sonne 
fiihrt. Eine nahere Untersuchung lehrt nun, daB, wenn die sonst ganz be- 
liebige Kraft nur bestaindig nach der Sonne gerichtet ist, der Radiusvektor 
des Planeten stets gleiche Flachen in gleichen Zeiten tberstreichen wird. 
Und umgekehrt kann er nicht gleiche Flachen in gleichen Zeiten beschreiben, 
wenn die Kraft in einer anderen Richtung als nach der Sonne hin wirkt. 
Nach Keplers zweitem, aus der Beobachtung abgeleitetem Gesetze folgt 
demnach, daB die Kraft in der Tat gegen die Sonne selbst gerichtet ist. 

Das Problem nun, die Form der Bahn zu bestimmen, die beschrieben 
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werden muB, wurde von Newton gelést. Er wies nach, daB die Bahn all- 
gemein ein Kegelschnitt!) sein miisse, und zwar je nach den Umstanden 
eine Ellipse, eine Parabel oder eine Hyperbel, mit der Sonne in einem der 
Brennpunkte; hiermit war das erste Gesetz Keplers in der allgemeinsten 
Form bewiesen. So verschwand alles Geheimnisvolle aus den himmlischen 
Bewegungen, und die Planeten erwiesen sich einfach als schwere Kérper, 
die sich nach denselben Gesetzen bewegen, die wir um uns wirksam sehen, 
aber unter ganz anderen Bedingungen. Alle drei Gesetze Keplers waren 
enthalten in dem einzigen Gesetze der Gravitation, welche umgekehrt pro- 
portional dem Quadrat der Entfernung wirkt. 

Sehr schén erklart die Lehre von der allgemeinen Schwere Keplers 
drittes Gesetz. Wie wir sahen, ist der Quotient der Quadrate der Umlaufs- 
zeiten in die Kuben der mittleren Entfernungen fiir alle Planeten derselbe. 
Wenden wir dies auf die Satelliten des Jupiter an, indem wir die Distanz 
jedes derselben von Jupiter in die dritte Potenz erheben und diesen Kubus 
durch das Quadrat der Umlaufszeit teilen, so wird zwar auch hier der Quo- 
tient fiir jeden Satelliten derselbe, aber nicht derselbe wie bei den Planeten. 
Dieser, Quotient ist nimlich der Masse oder dem Gewichte des Zentralkérpers 
proportional. Jm Falle der Planeten ist er 1047mal so groB als bei den Ju- 
piter-Satelliten, weil die Masse oder das Gewicht der Sonne 1047 mal das des 
Jupiter ist. Das oben angefiihrte dritte Keplersche Gesetz bedarf daher noch 
eines erganzenden, die Massen beriicksichtigenden Faktors*), welcher sich 
Kepler nur deshalb nicht zu erkennen geben konnte, weil diese Massen im 
Verhaltnis zur Sonnenmasse sehr klein sind. Wir besitzen somit in diesem 
Gesetze einen sehr bequemen Weg zur Bestimmung der Masse oder des Ge- 
wichtes aller mit Trabanten versehenen Planeten. Die Masse wird dabei in 
Bruchteilen der als Einheit genommenen Sonnenmasse ausgedriickt. 

Aber auch in dieser Form ist das Gesetz noch nicht vollstandig; es muB 
dahin verallgemeinert werden, daf in einem abgeschlossenen System (Sonnen- 
system) jeder Kérper alle anderen anzieht und von allen anderen angezogen 
wird. Wegen dieser allgemeinen Anziehung finden Bewegungsinderungen 
aller Planeten statt, infolge deren ihre Bahnen die Keplerschen Gesetze nicht 
genau befolgen. Es ist nun aus der Beobachtung bekannt, daB in der Tat 
die Planeten sich nicht genau nach den Keplerschen Gesetzen bewegen. 


1) Uber die Kegelschnitte wird in Abschnitt 4 einiges erwihnt werden. 
) In mathematischer Sprache lautet das dritte Keplersche Gesetz streng: 


as a’3 a/’3 
fee ae ee SS ge SS COT y, 
T2 (1 + m) T? (1+ m’) T’2 (1 + m”) 
wo a,a,a”... die halben groBen Achsen, 7, 7’, T’” ... die Umlaufszeiten, m, m’, m”... 


die Massen der Planeten in Teilen der zu 1 angenommenen Sonnenmasse bedeuten. Die 
Keplersche Niherungsform setzt m = m’ = m’ =... = 0. 
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Die Frage ist also schlieBlich die, ob die gegenseitige Anziehung der Planeten 
diese Abweichungen vollstindig und genau erklart. Diese Frage konnte 
Newton nur in unvollkommener Weise beantworten, da das Problem fiir seine 
mathematischen Kenntnisse, wie tiberhaupt fiir die der damaligen Zeit, zu 
verwickelt war. Er vermochte zu zeigen, daB die Anziehung. der Sonne 
Stérungen in der Bewegung des Mondes um die Erde von der Art verur- 
sachen miisse, wie die Beobachtungen sie wirklich ergaben, aber er konnte 
ihren Betrag nicht genau berechnen. Doch war die allgemeine Ubereinstim- 
mung seiner Theorie mit den Bewegungen der Himmelskorper so tiberraschend, 
daB ein Zweifel an ihrer Wahrheit nicht hatte eintreten sollen. Es ist demnach 
sehr merkwiirdig, da die Pariser Akademie der Wissenschaften noch 1732 
— mehr als 40 Jahre nach Newtons Entdeckung — dem beriihmten Mathe- 
matiker Johann Bernoulli einen Preis erteilte fiir eine Abhandlung, in welcher 
die Planetenbewegungen auf Grund der Cartesianischen Wirbeltheorie er- 
klart wurden. Es braucht daraus nicht gefolgert zu werden, daB die Akademie 
diese Theorie noch als richtig betrachtete; allein das diirfen wir schlieBen, 
daB sie die Gravitationstheorie noch als offene Frage ansah. 


Um Newtons Gesetz vollstandig auszudriicken, gentigt es nicht, einfach 
zu sagen, daB Sonne, Erde und Planeten sich gegenseitig anziehen. Man 
mag die Materie soweit teilen, als man will, immer wird man finden, daB 
sie Anziehung erfahrt und ausiibt. weil sie Masse hat. Da die Erde auch 
die kleinsten Teilchen noch anzieht, so miissen auch diese, nach dem dritten 
Gesetze der Bewegung, die Erde ihrerseits mit entsprechender Kraft an- 
ziehen. Wir schlieBen daraus, dab die Kraft der Attraktion nicht in der 
Erde als Ganzem ruht, sondern in jedem individuellen Teilchen der sie zu- 
sammensetzenden Masse; das heiBt, die Anziehung der Erde auf einen Stein 
z. B. ist einfach die Summe der Anziehungen zwischen dem Stein und allen 
die Erde bildenden Teilchen. 

Aus dem Gesetze der Gravitation folgt, daB theoretisch eine Grenze der 
Entfernung, bis zu welcher sich die allgemeine Anzichung erstreckt, nicht 
existiert. Die Anziehung der Sonne auf die auBersten der bekannten Pla- 
neten, Uranus und Neptun, zeigt keine Abweichung vom Newtonschen Ge- 
setz. Bei der auBerordentlich schnellen Abnahme aber, welche die Anziehung 
erleidet, ist, wenn wir Entfernungen wie die der Fixsterne in Betracht ziehen, 
die Attraktion der Sonne ohne wahrnehmbare Wirkung. 

Vollstandig ausgesprochen heiBt also das Gesetz der allgemeinen An- 
ziehung oder der Gravitation: 

Jedes materielle Teilchen im Universum zieht jedes andere 
‘mit einer Kraft an, die direkt proportional ist dem Produkte 
der Massen und umgekehrt proportional dem Quadrat ihres 
gegenseitigen Abstandes, 
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2. Die Grundgesetze der Mechanik und ihre Entwicklung seit 
Newton. Das Relativitatsprinzip. 


Mit dem am Schlusse des vorangehenden Absatzes formulierten Gravi- 
tationsgesetz, dem (auf S. 54) erwahnten Tragheitsgesetz und dem Gesetz 
iiber den Einflu8 einer Kraft auf den Bewegungszustand eines Kérpers, 
das wir noch hinzufiigen miissen‘), hatte Newton die Fundamente seiner 
Bewegungslehre geschaffen. Auf diesen baute sich die ganze Himmels- 
mechanik auf, welche in den seit Newtons Schaffen verflossenen zwei Jahr- 
hunderten zu dem stolzen, in sich abgeschlossenen Gebaude der klassischen 
Mechanik von Mannern wie Laplace, Lagrange, Jacobi u. a, m. ausgebaut 
wurde. Aber noch weit iiber den Bereich der Himmelserscheinungen hinaus, 
bei dem Studium der verschiedensten Bewegungsvorgange auf der Erde 
erweisen diese von Newton geschaffenen Grundgesetze ihre auBerordentliche 
Brauchbarkeit. So kam es, da, wenn auch immer wieder Bedenken gegen 
die innere Widerspruchslosigkeit der Grundlagen der klassischen Mechanik 
laut wurden, doch wiederum die praktischen Erfolge ihrer Gesetze bei der 
Beschreibung aller neu beobachteten Bewegungserscheinungen ihre tat- 
sichliche Leistungsfahigkeit um so heller ins Licht riickten und das Bediirfnis 
nach einer Reform dieser Theorie nicht als dringend empfinden lieben. Es 
zeigte sich allerdings, daB in der Bewegung des Planeten Merkur eine voll- 
kommen befriedigende Beschreibung aller Beobachtungen nicht mdglich 
war”), so lange man nicht im Sonnensystem auBer der Sonne und den schon 
bekannten Planeten noch weitere anziehende Massen in Rechnung zog. 
Und obwohl sich solche Massen nicht auffinden lieBen, neigte man doch 
mehr dazu, in den Abweichungen zwischen Beobachtung und Rechunung bei 
der Merkurbahn einen Einflu8 noch unbekannter Massen im Sonnensystem 
zu sehen, als daB man die Notwendigkeit empfunden hatte, dieser Abwei- 
chungen halber die ganze Newtonsche Mechanik zu reformieren. Zu Beginn 
des 20. Jahrhunderts kam jedoch dank den Forschungen Albert Einsteins 
ein Mangel von so prinzipieller Bedeutung zutage, der, bisher unerkannt, 
allen unseren Naturgesetzen angehaftet hatte, da eine Revision der Grund- 
lagen der Newtonschen Mechanik nicht zu umgehen war. Und diese fiihrte 
zu der Kinsicht, da8 nur mit einer vollkommen neuen Grundlegung der ge- 
samten Bewegungslehre eine in sich widerspruchslose Theorie geschaffen 
werden kénne, die nicht nur von allen prinzipiellen Schwachen der klassi- 
schen Mechanik frei sein, sondern auch praktisch in der Beschreibung der 
Bewegungsvorgange mehr zu leisten imstande sein wiirde. Bei der bedeu- 


‘) Dieses Gesetz sagt aus, daf jede Kraft einem Korper eine Beschleunigung 
erteilt, die proportional der Kraft und umgekehrt proportional der triagen Masse des 
Kérpers ist. 

*) Niheres hieriiber siehe im nichsten Abschnitt. 
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tungsvollen Rolle, welche seit jeher die Astronomie in der Entwicklung der 
Mechanik gespielt hat, bei der ausschlaggebenden Stellung, die ihr auch jetzt 
wieder beim Ausbau der neuen Theorie zufallen wird, mu8 auch hier diese 
neuzeitliche Entwicklung der Mechanik tiber Newton hinaus in ihren Grund- 
ziigen Platz finden und ihre Berechtigung erértert werden. 

Wie schon im vorangehenden Abschnitt erwahnt wurde, bereitete bei 
der Erklérung der Bewegungsvorgange am Himmel der Umstand die gréBten 
Schwierigkeiten, daB man nicht zu verstehen vermochte, wie eine von der 
Sonne ausgehende Zentralkraft ausreichen solle, um die Planeten in ihrer 
Bewegung zu erhalten. Erst als Galilei den Begriff der Tragheit schuf, 
wandelte sich die Vorstellung, es beditirfe einer besonderen auBeren Kraft, 
uni einen K6rper in einer einmal erteilten Geschwindigkeit beharren zu lassen. 
Es wurde vielmehr dieses Beharrungsvermégen, die sogenannte trage Masse 
der Kérper, zum Grundattribut der Materie und das Tragheitsgesetz zum 
Grundgesetz der Newtonschen Mechanik. Die triage Masse eines Korpers 
gibt dabei nur ein Ma8 fiir den Widerstand ab, den der Korper jeglicher 
Bewegungsanderung entgegensetzt. Die, Higenart aller Korper dagegen, 
sich nach dem von Newton formulierten Gesetz anzuziehen, und zwar um- 
gekehrt proportional dem Quadrat ihres gegenseitigen Abstandes und di ekt 
proportional einer dem Korper eigenen GroBe, fithrte dazu, der Materie als 
weiteres Attribut die schwere Masse beizulegen. Diese wird als ein vom 
Attribut der Tragheit grundsitzlich unabhangiges MaB der Schwerewirkung 
eingefithrt. Hier liegt nun die verhangnisvolle Spaltung aller Bewegungs- 
vorginge in zwei prinzipiell verschiedene Klassen verborgen, in solche, die 
der Schwerewirkung, und solche, die der Tragheitswirkung unterliegen. Mit 
ihr schlich sich in die Mechanik Galileis und Newtons die Spaltung aller Be- 
wegung in absolute und relative Bewegungen ein, die schon Newton groBes 
Kopfzerbrechen machte. Daf wir es in der Himmelsmechanik wie tiberhaupt 
in der ganzen Mechanik eigentlich nur mit relativen Bewegungen von Kérpern 
gegeneinander zu tun haben, das lehrt die unmittelbare Beobachtung. Die 
Newtonsche Mechanik, wie sie sich auf den zu Anfang dieses Abschnittes 
erwihnten drei Grundsatzen aufbaut, vermag aber diese Relativitat der Be- 
weeungen in ihren Formeln nicht zum Ausdruck zu bringen, und zwar weil 
ihr, wie wir im folgenden zeigen werden, eine Verschmelzung der Tragheits- 
und Schwereerscheinungen nicht gelang. Hine solche Verschmelzung scheint 
aber deswegen unbedinet geboten, weil die zwei Grundattribute aller Korper, 
auf die sich diese Erscheinungen griinden, ihre trage und ihre schwere Masse, 
die strenge GesetzmaBigkeit offenbaren, ihrem Betrage nach stets gleich 
. zu sein. — Im Rahmen einer engeren Klasse von Bewegungen gelang es 
wohl der Newtonschen Mechanik, der Relativitat der Bewegungen Rechnung 
zu tragen, namlich soweit die gegeneinander bewegten Systeme nur ihrer 
Tragheit unterliegen, also geradlinig gleichformig gegeneinander bewegt sind. 
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Aber bei der Formulierung dieses Relativitaétsprinzips wurde eine auf die 
Dauer nicht haltbare Hypothese eingeftihrt, die als solche erst von Einstein 
erkannt worden ist und den Ausgangspunkt der Reform der Newtonschen 
Mechanik abgegeben hat. Wir wollen darum auch von diesem Punkte aus 
zu den Vorstellungen vorzudringen suchen, welche der neuen Mechanik zu- 
erunde liegen. Sie erwachsen aus der Newtonschen auf der Grundanschauung 
der Relativitat aller Bewegungen. 

Die Forderung der Relativitaét aller Bewegungen, die in der neuen Me- 
chanik mit solehem Nachdruck an die Spitze gestellt wird, verdient diese 
Betonung, weil die Gesetze einer Mechanik, die ihr geniigt, wirklich die Be- 
schreibung der Bewegunesvorgange ermoglichen, so wie sie sich der Beob- 
achtung bieten. Welche ungeheure Gedankenarbeit ist seit Galilei und Newton 
vergeblich aufgewandt worden, um dem Begriff einer absoluten Bewegung 
im Raum einen physikalischen Sinn beizulegen! Aber obgleich man zu der 
sicheren Erkenntnis gelangte, daB es keinen Sinn habe, von der absoluten 
Bewegung eines Korpers im Raum zu sprechen, so bereitete es doch un- 
iiberwindliche Schwierigkeiten, die Gesetze der Mechanik dem Postulat der 
Relativitat aller Bewegungen anzupassen. Auch sprachen die Erfahrungen 
keineswegs so unmittelbar dafiir, daB dieses Postulat in aller Allgemeinheit 
ciltig sein miisse, und es bedurfte erst eines wesentlichen Fortschrittes in 
der Entwicklung der Dynamik und der Mathematik, bis es Einstein gelang, 
die Erkenntnis der Relativitat der Bewegungen mit. den Gesetzen der Me- 
chanik und den Beobachtungen in Einklang zu bringen. 

Wir wollen darum bei der Darstellung dieser Neugestaltung der New- 
tonschen Mechanik damit beginnen, da8 wir uns vorurteilslos dariiber Rechen- 
schaft abzulegen suchen, ob das Studium der Bewegungsvorgange tatsachlich 
die Relativitat aller Bewegungen lehrt, und ob nur auf der Basis dieser An- 
schauung eine wirklich befriedigende Beschreibung aller Bewegungsvorginge 
moglich ist. Erst wenn wir die GewiSheit gewonnen haben, daB dies in der 
Tat nur gelingen kann, wenn dem Relativitaétspostulat in aller Alleemeinheit 
Geniige geleistet wird, wollen wir die Folgerungen, die fiir die Gesetze der 
Mechanik daraus erwachsen, ziehen. 

Die Relativitaét geradlinig gleichformiger Bewegungen drangt sich jedem 
Beobachter bei der alltaglichen Wahrnehmung auf, daB man, im EKisenbahn- 
wagen sitzend, sich nicht dariitber GewiBheit zu verschaffen vermag, daB sich 
der Zug in Bewegung befindet, in dem man zum Fenster hinaus nach einem 
auf dem Nachbargleise befindlichen Zuge ausschaut. Nur zu oft erlebt man, 
daB nicht der eigene Zug, sondern der Nachbarzug sich in Bewegung gesetzt 
hat, ohne daB man die Alternative anders zu entscheiden vermichte, als 
dadurch, daS man nach dem unzweifelhaft ,,ruhenden‘‘ Bahnhofsgebiude 
bzw. Bahnsteig sich orientiert. Fir den Erwachsenen, der sich dariiber 
vollig im klaren ist, da& die Erde das ruhende Bezugssystem abgibt, auf 
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welches unsere Fortbewegung bezogen werden soll, ist es dann ohne Mithe 
méglich, sich die Fortbewegung des Wagens durch die Landschaft vorzu- 
stellen. Fiir Kinder dagegen, die viel unmittelbarer ihren Sinneswabrneh- 
mungen unterliegen, bleibt wahrend der ganzen Fahrt die Vorstellung un- 
geschwacht bestehen, da die Landschaft mit den Telegraphenstangen in 
groBter Kile am Fenster vortiberfliegt. Hier haben wir es mit dem einfachsten 
Falle einer Relativbewegung zu tun, namlich der gleichformig geradlinigen 
Bewegung, von der auch bei dem langsamen und fast stoBfreien Anfahren 
des Zuges nicht merklich abgewichen wird. — Eine Mechanik, die einen wesent- 
lichen Unterschied in der Beschreibung eines solchen Bewegungsvorganges 
machen wiirde, je nachdem der eine oder der andere Zug als der bewegte auf- 
gefaBt wiirde, stiinde mit der primitivsten Erfahrung im Widerspruch. So 
war natiirlich die Relativitat der gleichformig geradlinigen Bewegungen auch 
ein selbstverstandliches Merkmal der Newtonschen Mechanik. Aus ihr folgt 
eine uns allen gelaufige, aber bedeutungsvolle Tatsache. Da es gleichgiiltig 
sein muf, welchen der beiden Ziige ich als ruhend oder bewegt auffasse, 
miissen auch Bewegungsvorgange innerhalb des Zuges sich fiir den Beob- 
achter genau so abspielen, ob sein Zug ruht oder mit gleichformiger Geschwin- 
digkeit geradeaus rollt. Diese Erfahrungstatsache gewahrt uns erst die Még- . 
lichkeit, die Bewegungsvorgange auf unserer Erdoberflache erschépfend zu 
beschreiben. Wie sollte uns das gelungen sein, wenn nicht allein die in 
jedem Augenblick so gut wie geradlinig gleichformige Bewegung der Erde 
um die Sonne, sondern auch die noch vor kurzem unbekannte Bewegung 
des gesamten Sonnensystems und gar noch die uns heute noch unbekannte 
Bewegung unseres ganzen Sternsystems die GesetzmaBigkeit aller Bewegungs- 
vorginge auf der Erde beeinflussen wiirden? So war die Erkenntnis der Re- 
lativitat aller geradlinig gleichférmigen Bewegungen eine der Grundvoraus- 
setzungen, auf denen sich die Mechanik von Galilei und Newton erst auf- 
bauen konnte, obschon ihr, wie wir im folgenden sehen werden, die end- 
ciiltige Formulierung eines Relativitatsprinzips fiir diese Klasse von Be- 
wegungen noch nicht gelang. — Allerdings tritt dieses Relativitaétsprinzip in 
ihr nicht als grundlegendes Prinzip in den Vordergrund. In der Tat gebricht 
es ihm auch, solange nicht die Relativitat aller Bewegung ausgesprochen 
werden konnte, an praktischer Bedeutung. Denn wirklich streng geradlinig 
cleichformige Bewegungen, also solche, in denen die Korper keinen Kraften 
unterliegen, beobachten wir in der Natur niemals, weil die Massenanziehung 
iiberall wirkt und den Kérpern Beschleunigungen erteilt, wo Materie sich be- 
findet. Schon Newton empfand anscheinend deutlich die Notwendigkeit, 
alle Bewegungen als Relativbewegungen der Korper gegeneinander aufzu- 
fassen, und machte den folgenden sog. ,,Eimer-Versuch‘, um sich der Rela- 
tivitit der Rotation zu versichern. Er brachte ein mit Wasser gefiilltes Ge- 
faB zur Rotation und beobachtete dabei folgendes: Solange das immer 
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schneller rotierende Gefa8 die Flissigkeit nicht mitnahm, blieb der Wasser- 
spiegel eben. Sobald jedoch dem Wasser infolge der Reibung an den Gefab- 
wanden die Rotation mitgeteilt worden war, trat die Wirkung der Zentri- 
fugalkraft in Erscheinung, und das Wasser stieg seitlich an den Wanden hoch, 
so daB die Oberflaiche ein Paraboloid darstellte. Hieraus schlo&8 Newton: 
Die Rotation des GefiBes relativ zur Flissigkeit ist nicht gleichwertig der 
Rotation der Flissigkeit relativ zur Umgebung. Nur im zweiten Falle treten 
als Folge der Rotation die Zentrifugalkraéfte in Erscheinung. Also besteht 
bei einer Rotation nicht ohne weiteres die Méglichkeit, rotierende Kérper und 
ruhende Umgebung gegeneinander auszutauschen; Rotationen haben immer 
einen absoluten Sinn. Bei ihnen handelt es sich um einen Bewegungszustand 
relativ zum absoluten Raum. — Dieser Begriff des absoluten Raumes ist aber 
die Quelle aller der prinzipiellen Schwierigkeiten, mit denen die klassische 
Mechanik zu kimpfen hatte. Denn das Ziel jeder Mechanik ist die Beschrei- 
bung der Bewegungsvorgange und die ursachliche Verknupfung aller bei den- 
selben auftretenden Erscheinungen. Man wird dabei einerseits nach Még- 
lichkeit zu vermeiden suchen, dort, wo sich einer Aufdeckung von Ursache 
und Wirkung Schwierigkeiten entgegenstellen, irgendeinen vollig unphysika- 
lischen Begriff zu schaffen, dem die Aufgabe zufallt, der beobachteten Er- 
scheinung als Ursache zugrunde zu liegen; andererseits wird man dahin 
streben, auch alle GesetzmaBbigkeiten, zu welchen uns die Erfahrung hinfihrt, 
ihrer Bedeutung entsprechend in das Gefiige des betreffenden Erscheinungs- 
komplexes einzuordnen. Gegen diese zwei prinzipiellen Forderungen ver- 
sté8t nun die Newtonsche Mechanik gerade in den Fragen, zu welchen das 
Newtonsche Experiment Veranlassung gibt. 

Die Auffassung der Rotation als einer absoluten Bewegung im leeren 
Raum erschien Newton unumganglich, weil ihm sonst das Auftreten der 
Zentrifugalkrafte unerklarlich diinkte. Er sah keinen anderen Ausweg, als 
eine Hinwirkung des absoluten Raumes auf die Korper anzunehmen, die die 
Zentrifugalkrafte zur Folge haben sollte. Das ist keine physikalisch befrie- 
digende Beschreibung dieser Erscheinungen. Unser Streben mu nach Még- 
lichkeit immer dahin gehen, nur solche Erscheinungen miteinander ursich- 
lich zu verkniipfen, die der Beobachtung unterliegen und physikalisch meB- 
bar sind. Daf der leere Raum nicht als physikalische GroBe dieser Art gelten 
kann, ist durch die vielfachen erkenntnistheoretischen Bemiihungen genug- 
sam erhartet. Wollten wir bei der Auffassung der Rotationen beharren, wie 
sie der Newtonschen Mechanik entspricht, so miiBten wir annehmen, daB, 
auch wenn die Erde von keinen Himmelskérpern umgeben ware und wir 
infolge davon niemals eine Rotation der Erde wahrnehmen kénnten, doch 
auf ihr die Zentrifugalkrafte zutage treten wiirden, ohne da8 wir aus irgend- 
welchen sonstigen Beobachtungen den Ursprung dieser ratselhaften Krifte 
erschlieBen koénnten. Aus dieser fundamentalen Schwierigkeit befreit uns, 
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wie schon E. Mach vorausgeahnt, aber erst Einstein bis ins Einzelne er- 
kannt hat, eine vertiefte Auffassung des Wesens der Tragheit und die Be- 
seitigung des VerstoBes der Newtonschen Mechanik gegen die zweite der 
obengenannten Grundvoraussetzungen einer Bewegungslehre, nimlich der 
Einordnung jeder beobachteten GesetzmaBigkeit in die ihr gebiihrende Stel- 
lung. Es handelt sich um die Erfahrungstatsache der Gleichheit von trager 
und schwerer Masse. 

Wie schon zu Anfang dieses Abschnittes erwahnt ist, wurde die Higen- 
schaft der Korper, trage Masse zu offenbaren, véllig unabhangig von ihrer 
Eigenschaft, schwere Masse zu offenbaren, erkannt. Sie war fiir Galilei die 
Erkenntnis gewesen, die ihn zur Formulierung des Traigheitsgesetzes hinfiihrte. 
Diese Eigenart aller Korper, jeder Bewegungsinderung einen Wider- 
stand entgegenzusetzen, und zwar nach Mafgabe der dem Kéorper eigenen 
tragen Masse, wurde als eine dem Kérper zukommende absolute Eigen- 
schaft aufgefaBt. Es galt also der Betrag der trigen Masse eines Ko6rpers 
als eine ihm an sich zukommende, von den sonstigen physikalischen Zu- 
stinden unabhangige, unzerstérbare GréBe. Hatte naimlich die triage Masse 
nur einen Sinn gehabt in bezug auf die Massen der AuBenwelt — so wie 
die Schwere nur in der Wechselwirkung aller Kérper ihren Ursprung hat 
und ihr auch keine Bedeutung beigelegt werden kénnte, wenn es auf der 
Welt nur einen einzigen Kérper gabe —, so ware die Formulierung des 
Tragheitsgesetzes nicht in der bekannten Fassung méglich gewesen. Denn ein 
Korper, der keinen auBeren Kraften unterliegt, wie es der reinen Tragheits- 
bewegung entspricht, mu8 ein unendlich weit von allen anziehenden Massen 
entfernter Kérper sein. Diesem Korper Tragheit beizulegen, hatte keinen 
Sinn, wenn nicht die Tragheit unabhangig von den iibrigen Massen erhalten 
bliebe. 

Nun entdeckte aber schon Newton die fundamentale Erfahrungstatsache, 
da8 fir alle Koérper triage und schwere Masse einander immer gleich sind. 
Diese GesetzmaBigkeit ist iberhaupt von allen Gesetzen der Bewegungslehre 
die mit der gréBten Genauigkeit geltende. Da aber die Newtonsche Me- 
chanik der Tragheit eine absolute Bedeutung beilegte, die Schwere jedoch aus 
der Wechselwirkung aller Massen des Weltalls aufeinander ableitete, so bleibt 
diese GesetzmaBigkeit vollkommen unverstandlich. Sie wurde, gewissermasen 
als Spiel der Natur, bei dem Aufbau der Bewegungslehre in keiner Weise be- 
riicksichtigt. In dieser Ausschaltung einer so fundamentalen Gesetzmabig- 
keit liegt aber der Grund: verborgen, warum die Newtonsche Mechanik den 
Begriff der absoluten Bewegung aus ihren Gesetzen nicht auszumerzen ver- 
mochte. 

Denn, kehren wir zu dem Newtonschen Eimerversuch zuriick, so sehen 
wir, daB sein Ergebnis die rigorose Folgerung Newtons nicht rechtfertigt, 
sobald man tiefer in die Beziehung zwischen der Schwere und der Tragheit 
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der Kérper eindringt. Es ist niimlich nicht einzusehen, inwiefern die Rotation 
der GefaBwand relativ zum Wasser auf dieses die volle Wirkung der Zentri- 
fugalkrafte auslésen sollte. Die Zentrifugalkrafte rithren doch davon her, daB 
die einzelnen Teilchen des Wassers ihrer Traégheit folgend in jedem Augen- 
blick tangential zur GefaiBwand fortfliegen wiirden, wenn sie nicht durch die 
GefaBwand daran gehindert wiirden. Sie tiben daher einen Druck auf die 
Wandung aus, und diese Druckkraft wird von der tragen Masse der Teil- 
chen bestimmt. Die Relativrotation der GefaBwand zur Flissigkeit konnte 
in der Fliissigkeit Krafte nach Art der Zentrifugalkraéfte nur dann hervor- 
rufen, wenn die trage Masse der Flissigkeit ausschlieBlich aus emer Kinwirkung 
des GefaBes abzuleiten wire. Daran kénnte nur gedacht werden, wenn die 
Masse des GefaBes in der Tat so riesenhaft gewesen ware, z. B. seine Wand- 
stirke mehrere Kilometer gro8, da sein Einflu8 auf die von ihm einge- 
schlossene Fliissigkeit neben dem der Erde und der tibrigen Masse des Weltalls 
mitgesprochen hatte, worauf schon E. Mach hingewiesen hat. 

Wir sehen also, dai das Auftreten der Zentrifugalkrafte bei allen Ro- 
tationen — im allgemeinen Falle einer irgendwie beschleunigten Bewegung 
iiberhaupt das Auftreten von Kraften — die Frage nach dem Wesen der 
Tragheit der Materie aufs eindringlichste aufwirft. Im Falle der geradlinig 
gleichférmigen Translation lost der Bewegungsvorgang keine Krafte aus, so 
daB neben der kinematischen Auffassung der Bewegung als Relativbewegung 
keine besonderen dynamischen Begleiterscheinungen zu beriicksichtigen sind. 
Bei den Rotationen erhebt sich noch die Frage, welchen Anhalt die beob- 
achteten Zentrifugalkrafte zu der Auffassung bieten, da auch sie als Re- 
lativbewegungen verstanden werden kénnen. Die Antwort lautet: Auf 
Grund der Tatsache der Gleichheit von trager und schwerer Masse besteht 
die Moglichkeit, auch die Zentrifugalkrafte als Gravitationskrafte und darum 
als Ausdruck der Wechselwirkung der Kérper aufeinander aufzufassen. 
Hieraus erhellt, wie verhangnisvoll es fiir die ganze Entwicklung der Me- 
chanik war, dali die Verschmelzung der Erscheinungen der Tragheit und 
Schwere nicht gelang, und da das schon Newton bekannte streng giiltige 
Gesetz der Gleichheit von trager und schwerer Masse in den Grundlagen der 
Mechanik keinen Platz fand. 

Also, soll die Auffassung nicht allein kinematisch, sondern auch dyna- 
misch berechtigt sein, daB die Rotation der Erde auch als eine Rotation der 
Massen des Weltalls um die Erde betrachtet werden darf, was ja die Rela- 
tivitat der Rotation bedeuten wiirde, so miiBte das Auftreten der Zentrifugal- 
krafte auf der Erdoberflache in beiden Fallen sich als Folge des Bewegungs- 
vorganges ergeben. Nach der Newtonschen Mechanik sind die Zentrifugal- 
krafte die Folge der Tragheit der Erdmasse. Diese Deutung ist nicht mehr 
moglich, wenn die Massen des Weltalls als um die Erde kreisend angenommen 
werden. Da aber die Zentrifugalkrafte wegen der Gleichheit von trager und 
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schwerer Masse von Gravitationskraften nicht zu unterscheiden sind, so be- 
steht die Méglichkeit, sie auch als Folge der Massenanziehung aller um die 
Erde kreisenden Kérper zu betrachten. Dies setzt allerdings eine Theorie 
der Gravitationserscheinungen voraus, in der Tragheits- und Schwere- 
wirkungen ihrer Gleichwertigkeit entsprechend zu einer Einheit verschmolzen 
sind. Eine solche Theorie ist die von Einstein aufgestellte allgemeine Rela- 
tivitats- und Gravitationstheorie. 

So sieht man, wie das Prinzip der Relativitét aller Bewegungen die 
Grundlagen der Newtonschen Mechanik in ihren Fundamenten erschiittern 
muBte, sobald es in die Prinzipien der Mechanik konsequent aufgenommen 
wurde. Man hatte sich allerdings trotz der unbedingten Anerkennung ihrer 
prinzipiellen Berechtigung zu einer Revision der praktisch so leistungs- 
fahigen Newtonschen Theorie nicht entschlossen, wenn nicht von einer an- 
deren Seite eine Liicke in dieser Theorie aufgedeckt worden ware, die nicht 
mit einer nebensachlichen Ausgestaltung oder Angliederung einer geeigneten 
Zusatzhypothese auszufiillen war. Dazu kam, daB es Einstein gleichzeitig 
mit der Aufdeckung dieser Liicke gelang, auch den Weg zu einer Mechanik 
zu erdfinen, die nur die Relativbewegungen der Kérper gegeneinander zum 
Gegenstand der Beschreibung macht, so wie es wohl Newton als fernstes 
Ziel vorgeschwebt hatte. 

Wir wollen diese Umgestaltung der Newtonschen Mechanik nun in den 
verschiedenen Etappen verfolgen, die sie charakterisieren. 

Die Newtonsche Mechanik kennt, wie schon oben erwahnt wurde, nur 
ein Relativitaétsprinzip fiir gleichformig geradlinig gegeneinander bewegte 
Systeme. Ein solches Relativitatsprinzip fordert also, daB alle geradlinig 
eleichformig gegeneinander bewegten Systeme vollkommen gleichartig sein 
sollen, und bringt dieses Postulat in den Bewegungsgesetzen der Mechanik 
in der Weise zur Geltung, daB dieselben ihre Gestalt nicht verandern diirfen, 
wenn die in den Formeln auftretenden Raum- und Zeitmessungen (ftir Ent- 
fernung, Geschwindigkeit, Beschleunigung) vom Beobachter innerhalb ver- 
schiedener solcher Systeme vorgenommen werden. Rechnet man die Raum- 
Zeitmessungen eines Systems in die entsprechenden eines irgendwie dazu 
geradlinig gleichformig bewegten anderen Systems um, so muf die ,,trans- 
formierte‘’ Bewegungsformel dieselben Beziehungen zwischen den im neuen 
System auftretenden Kraften, Geschwindigkeiten, Beschleunigungen dar- 
stellen. Das Relativitaétspostulat gemeinsam mit dem System von Trans- 
formationsformeln, nach welchen die Raum-Zeitmessungen zwischen allen, 
nach dem Postulat gleichwertigen, Systemen aufeinander zu beziehen sind, 
vervollstandigt erst das Relativitatsprinzip. Die klassische Mechanik faBte 
‘die Aufstellung der zu ihrem Relativitatspostulat gehérigen Transformations- 
formeln als eine rein mathematische Aufgabe auf, die nur eine Liésung habe, 
namlich die sog. Galilei-Newtonschen ,,Transformationsformeln™. Sie tibersah, 
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da8 die von ihr ausgewihlten Formeln eine Hypothese enthielten, die sich 
in der Folgezeit nicht bestatigt hat. Die bisher benutzten Formeln lauteten 
bekanntlich: 


‘ / 


a’ = @.+ ut, Y= YY, # =&% 


wenn wir hier der Einfachheit halber den Fall. betrachten, daB das eine 
System mit den rechtwinkligen Koordinaten « yz sich parallel seiner z-Achse 
und der x’-Achse des zweiten Systems mit den Koordinaten x’ y’z’ bewegt, 
und die konstante Geschwindigkeit gleich + v, je nach der Richtung der 
Fortbewegung langs der x-Achse, ist. DaB die Beziehungen in den zwei 
Koordinaten y undz so einfach lauten, ist nur durch die spezielle Annahme der 
Bewegung parallel zur gemeinsamen z-Achse bedingt. Dagegen ist eine 
Besonderheit dieser Transformationen, daB die Zeitmessungen in zwei 
Systemen, die sich gleichformig geradlinig gegeneinander bewegen, immer 
durch die Identitat ¢’ = ¢ aufeinander bezogen werden, so da% man in der 
Regel diese vierte Gleichung tiberhaupt nicht anfiihrte. Das bedeutet soviel 
wie: die Zeitmessungen haben eine absolute Bedeutung. Sowohl die Fixie- 
rung einer Gleichzeitigkeit, auf die jede Zeitmessung hinauslauft, als auch 
die Messung einer Zeitdauer ist vollig unabhangig davon, ob der messende 
Beobachter sich auf dem einen oder dem anderen von zwei gegeneinander 
bewegten Systemen befindet. Hier liegt der grundsatzliche Fehler verborgen, 
den erst Einstein im Jahre 1905 aufgedeckt hat, und dessen Erkenntnis eine 
ungeheure prinzipielle Bedeutung fiir die Gestaltung des physikalischen Welt- 
bildes, insbesondere fiir die Auffassung von Raum und Zeit in der Physik 
gewonnen hat. 

Der besondere, absolute Charakter kommt namlich den Zeitmessungen 
in Wahrheit keineswegs zu, falls man die physikalischen Voraussetzungen 
beriicksichtigt, ohne die niemals Aussagen tiber physikalische Ereignisse 
in réumlich distanten Raumpunkten mdglich waren. Ohne das Hilfs- 
mittel der Lichtstrahlen ware eine Physik und Astronomie fiir uns Menschen 
niemals méglich gewesen. Unsere Verwendung der Lichtstrahlen, um Er- 
eignisse in raéumlich distanten Raumpunkten zu beobachten und zeitlich 
zu werten, ist nicht nur praktisch die Voraussetzung jeder Naturbeschrei- 
bung, sondern driickt auch den Messungen ihren Stempel auf. Wie eine 
mathematische Diskussion zeigt, ist die Gestalt der Formeln zur Umrechnung 
der Raum-Zeitmessungen von einem System in solche, bezogen auf ein zum 
ersten geradlinig gleichformig bewegtes System, keineswegs von den benutzten 
Signalméglichkeiten unabhangig. Nur wenn uns ein Signalmittel mit der 
AuBenwelt zur Verfiigung stiinde, das zu seiner Ausbreitung keiner Zeit 
bediirfte, d. h. also sich mit unendlicher Geschwindigkeit ausbreitete, diirften 
wir die Transformationsformeln von Galilei-Newton benutzen. Eine solche 
Moglichkeit steht uns aber nicht nur nicht zur Verfiigung, sondern es ent- 
spricht einem sehr tiefliegenden Prinzip der Naturbeschreibung, alle Fern- 
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wirkungen, also Wirkungen, die keine Zeit zur Ausbreitung bendtigen, aus- 
zuschlieBen. Darum hatte man das Relativititspostulat durch Transforma- 
tionsformeln erganzen miissen, die sich den wahren Beobachtungsverhalt- 
nissen anpassen. Aber diese Aufgabe war erst lésbar, als der singulare 
Charakter der Lichtgeschwindigkeit erkannt worden war. Und diesen haben 
Versuche zutage gefdrdert, welche erst lange nach Newton angestellt 
werden konnten. Diese Eigenart der Lichtgeschwindigkeit auBert sich in 
folgender Weise: 

Betrachtet man irgendeinen Vorgang, der sich in dem einen von zwei 
Systemen mit der Geschwindigkeit gq ausbreitet, so wird derselbe fiir einen 
im zweiten System ruhenden Beobachter eine andere Ausbreitungsgeschwin- 
digkeit haben. Rollt z. B. eine Kugel in einem fahrenden Eisenbahnzuge in 
Richtung der Fahrt mit einer Geschwindigkeit g lings des Bodens des Wagens, 
so wird die Geschwindigkeit der Kugel fiir einen am Bahndamm postierten 
Beobachter in bezug auf den Bahndamm bedeutend gréfer sein, da sich 
fiir ihn die Zuggeschwindigkeit zur ,,Eigengeschwindigkeit“ der Kugel 
addiert. Nach den Galilei-Newtonschen Transformationsformeln geht die Ge- 
schwindigkeit g bei Ausiibung einer solchen Transformation in einen Wert 
q’ — die Geschwindigkeit relativ zum transformierten System — tiber, der 
von dem Ausgangswert immer verschieden ist, wenn die Geschwindigkeit v 
der beiden Systeme gegeneinander nicht gleich Null ist. Dies schien auch 
der Anschauung unmittelbar zu entsprechen. Es lag nahe, anzunehmen, 
da sich Geschwindigkeiten nach dem Prinzip des Parallelogramms der 
Krafte zusammensetzen, und da es keine endliche Geschwindigkeit geben 
kénne, die ganz unabhangig vom Bezugssystem ihren Wert behalt, so daB 

’ = gq vollkommen unabhangig von dem Wert der Geschwindigkeit v beider 
Systeme gegeneinander gilt. Gegen diese Annahme spricht aber die Er- 
fahrung, die man an der Lichtausbreitung gewonnen hat. Zum Unterschied 
von allen sonstigen Wirkungen offenbart namlich die Lichtausbreitung fol- 
gende grundsatzlich wichtigen Eigenschaften: 

1. Die Ausbreitungsgeschwindigkeit wird von’ der Bewegung der Licht- 
quelle nicht affiziert (Erfahrung an den Doppelsternen). 

2. Die Lichtausbreitung innerhalb bewegter Kérper wird zwar von der 
Bewegung der Materie beeinfluBt, aber keineswegs so, als nahme der Trager 
der Lichtausbreitung an der Bewegung der Kérper teil (Erfahrung am 
Fizeauschen Versuch der Lichtausbreitung in strémendem Wasser). 

3. Die Lichtgeschwindigkeit ist auf der Erde vollkommen unabhangig 
von der Richtung, obwohl sich die Erde mit groBer Geschwindigkeit bewegt; 
sie verhalt sich wie eine universelle Naturkonstante (Erfahrung am Versuch 
~ von Michelson-Morley). , 

Nach den Transformationsformeln von Galilei-Newton dirfte keine end- 
liche Geschwindigkeit solche Eigenschaften offenbaren. Die an der Licht- 
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ausbreitung gewonnenen Erfahrungen lieBen sich darum mit ihnen nicht in 
Kinklang bringen und warfen die Frage auf: Wie haben die Transformations- 
formeln zu lauten, nach denen man die Raum-Zeitmessungen in gleichformig 
geradlinigen Bezugssystemen aufeinander zu beziehen hat, wenn man die be- 
sondere Eigenart der Lichtgeschwindigkeit, sich als eine universelle Kon- 
stante zu erweisen, beriicksichtigt? Die gesuchten Transformationen lauten 
— wenn man den schon oben behandelten einfachen Fall betrachtet, daB 
sich beide Systeme lings ihrer gemeinsamen «w-Achse bewegen — 


Es sind dies die sog. Lorentz-Einsteinschen Transformationen, in denen c 
die Vakuum-Lichtgeschwindigkeit bedeutet. Wie man sieht, gehen sie in 
die oben angefithrten Transformationen von Galilei-Newton tiber, wenn 
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geschwindigkeit gegentiber irdischen Geschwindigkeiten und denjenigen der 
Himmelskorper ist dies praktisch immer zulassig. Ihre prinzipielle Vernach- 
lassigung ist aber gleichbedeutend mit der Hypothese, daB die Lichtgeschwin- 
digkeit nicht die soeben angefithrten Besonderheiten einer universellen Natur- 
konstanten auBert, wie uns die Erfahrung lehrt. 

Eine auBerst wichtige Erkenntnis, zu der die neuen Transformations- 
formeln hinfiihrten, war die Relativitat der Zeitmessungen, d. h. die Er- 
kenntnis, daB Aussagen tiber Geschwindigkeiten und Zeitdauern nur einen 
Sinn haben, wenn angegeben wird, aul welches Bezugssystem sich diese 
Aussagen beziehen. Im Rahmen der hier behandelten Fragen treten jedoch 
diese Tatsachen und ihre erkenntnistheoretisch bedeutungsvollen Ausstrah- 
lungen zuriick. Fir die Mechanik und das Prinzip der Relativitat der Be- 
wegungen bedeuteten die neuen Transformationsformeln den Beginn einer 
neuen Epoche. Denn die Grundgesetze der Newtonschen Mechanik bewahren 
nicht ihre Gestalt bei Ausiibung einer ,,Lorentz-Transformation“; und da 
das Relativititspostulat die durch die Erfahrung gewahrleistete Gleich- 
wertigkeit gleichférmig geradlinig gegeneiander bewegter Systeme fordert, 
so muBte man neue Grundgesetze der Mechanik suchen, die bei der Aus- 
tibung einer solchen Transformation ihre Gestalt bewahren. DaB dies nicht 
auf dem Wege einer geringfiigigen Umgestaltung der vorhandenen Gesetze 
gelingen wiirde, lie} ein Umstand vermuten, der durch das ,,spezielle’’ Re- 
lativitaétsprinzip — so nennt man das Relativitaétspostulat fiir geradlinig 
gleichférmig bewegte Systeme, vereinigt mit den Lorentz-EHinsteinschen 
Transformationen, im Gegensatz zu demselben Postulat, vereinigt mit den 
Galilei-Newtonschen Transformationen — erst ans Licht kam. 
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Kinstein entdeckte auf Grund der neu gewonnenen Gesichtspunkte, daB 
auch der Energie Tragheit zugesprochen werden mu, Ein Kérper, der Energie 
im Betrage Z durch Ausstrahlung verliert, erfihrt eine EinbuSe an trager 


Masse im Betrage von =" Dadurch wurde aber die Geltung der seit Newton 
G 

bekannten und mit der allergréBten Genauigkeit erprobten Gleichheit von 
trager und schwerer Masse in Frage gestellt. Denn einem Kérper, der durch 
Energieausstrahlung an trager Masse verloren hatte, eine entsprechend 
geringere Schwere zuzusprechen, dazu boten die Grundprinzipien der New- 
tonschen Mechanik keine Handhabe. In ihnen findet ja, worauf anfangs 
ausdriicklich hingewiesen wurde, die Gleichheit von traiger und schwerer Masse 
keine tiefere Begriindung. Wollte man also die Grundgleichungen der Newton- 
schen Mechanik so ausgestalten, daB sie die Relativitét der geradlinig gleich- 
férmigen Bewegungen und die Konstanz der Lichtgeschwindigkeit zum Aus- 
druck bringen, ohne in anderem den Boden gesicherter Erfahrung zu ver- 
lassen, so konnte das nur durch den AnschluB an eine Gravitationstheorie 
geschehen, die der Energie auBer Traghgit auch Schwere zuschrieb. 

Diesen Anschlu8 und damit eine endgiiltige neue Grundlegung der Me- 
chanik hat Einstein durch Aufstellung eines allgemeinen Relativitatsprinzips 
aller Bewegungen gewonnen. Die Grundziige dieser neuen Theorie, die sich 
also organisch aus der speziellen Relativitatstheorie heraus entwickelt hat, 
sollen in folgendem kurz dargelegt werden. 

Das allgemeine Relativitatsprinzip. Einstein ging bei der neuen 
Grundlegung der Mechanik wieder bis auf die primitiven Erfahrungstatsachen 
zuriick, auf die schon Galilei und Newton aufgebaut hatten. Er griindete sie 
aber noch viel unmittelbarer auf die reine Beobachtung als Newton, denn in 
der neuen Mechanik tritt nicht das Tragheitsgesetz in den Vordergrund, 
das sich ja auf einen in Wirklichkeit nicht beobachteten Vorgang griindet. 
Vielmehr wird dafiir das Prinzip der Relativitat der Bewegung zum leitenden 
Grundprinzip und die alteste Erscheinungstatsache der Dynamik, namlich 
die Gleichheit der trigen und schweren Masse, zum Grundgesetz erhoben. 
Hier liegt der Angelpunkt der neuen Mechanik. Einstein erkannte, daB eine 
Beschreibung der Bewegungsvorgainge als Relativbewegungen der Kérper 
gegeneinander, so wie sie sich der unmittelbaren Beobachtung darbieten, 
méglich ist, weil das Gesetz der Gleichheit von trager und schwerer Masse 
besteht. Rufen wir uns den zu Anfang besprochenen ,,Kimer-Versuch* von 
Newton wieder ins Gedachtnis, so sehen wir, daB das Auftreten der Zentri- 
fugalkrafte den Schlu8 nicht rechtfertigt, Rotationen miiBten als absolute 
Bewegungen aufgefaBt werden, wie Newton meinte. Denn da die Zentri- 
fugalkrafte von Gravitationskraften nicht weSensverschieden sind — wegen 
der Gleichheit von trager und schwerer Masse — so ist prinzipiell der Stand- 
punkt durchaus gerechtfertigt, ihr Erscheinen auf die Gravitationswirkung 
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der um den Kérper kreisenden Massen des Weltalls zuriickzufihren. Bei 
einer solchen Mechanik der Relativbewegungen miissen die ‘Tragheits- 
und Schwereerscheinungen zu einer Einheit verschmolzen erscheinen. Der 
elementare Bewegungsvorgang ist nicht der nie beobachtete Vorgang einer 
vollig kraftefreien Bewegung wie im Tragheitsgesetz, sondern die Bewegung 
unter dem gleichzeitigen Einflu8 von Tragheit und Schwere. Die Erschei- 
nung der Gravitation ist nicht eine der vielen méglichen Kraftwirkungen, 
denen die Kérper unterliegen kénnen, sondern eine notwendige Erschei- 
nungsform der Materie, die allen Bewegungserscheinungen zugrunde liegt. 
Einstein stellt darum das Prinzip der Gleichheit von trager und schwerer 
Masse an die Spitze der Mechanik und schépft aus der bekannten Erfahrungs- 
tatsache, daB alle Kérper im Gravitationsfelde der Erde mit der gleichen 
Beschleunigung fallen, die von ihm mit Aquivalenzhypothese bezeich- 
nete Hypothese, die folgendes behauptet: Den Hinflu8, den ein Gravi- 
tationsfeld auf irgendeinen Vorgang austibt, witrde jeder Beob- 
achter auch wahrnehmen, wenn er ohne Annahme des Wirkens 
dieses Gravitationsfeldes sein Bezugssystem in die Beschleu- 
nigung versetzte, die fir das betreffende Gravitationsfeld am 
Orte des Vorganges charakteristisch war. 

Diese fundamentale Hypothese der neuen Theorie ordnet also das 
Problem der Gravitationserscheinungen einer Bewegungslehre der beschleu- 
nigten Vorgange ein. Beschleunigungen sind die Gravitationserscheinungen 
in reinster Form. Man gelangt mit dieser Hypothese auf dem Wege iiber eine 
allgemeine Relativitatstheorie zu einer Theorie der Gravitationsfelder. Es 
tritt dabei nicht ein Ausdruck fiir die Gravitationskraft an die Spitze der 
Theorie, wie in der Newtonschen Mechanik, sondern dafiir ein Bewegungs- 
prinzip fir Kérper, die der Schwerewirkung unterliegen. Und Einstein 
gelang es, diesem Bewegungsprinzip die Gestalt eines Differentialgesetzes zu 
verleihen. Dadurch machte er sich von dem Begriff der Fernwirkung frei, 
die ja in der Newtonschen Mechanik der Massenanziehung anhaftete und dem 
Newtonschen Gesetz fiir die Gravitationskraft das Merkmal eines Natur- 
gesetzes genommen hatte. 

Dieses neue Bewegungsprinzip lautet: Jeder Korper bewegt sich 
unter dem EinfluB der Tragheit und Schwere langs einer ,,ge- 
radesten Bahn“. 

Diese ,,geradesten Bahnen“ oder ,,geodatischen Linien“ in der Raum-Zeit- 
Welt kénnen aber, wie die Erfahrung lehrt, im allgemeinen keine geraden 
Linien im Sinne der euklidischen Geometrie sein, sondern sind — die Pla- 
netenbahnen zeigen es — krummlinig. Es mu demgemaB8 die Gravitation 
einem Zwange entsprechend wirken, der die Bahnen der Kérper verzerrt. 
Die Aufgabe war, aus dem Prinzip der Relativitaét aller Bewegungen ein MaB 
fiir diese Verzerrung der Bahnen zu ermitteln, Einstein gelang dies, indem 
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er aus der Naturbeschreibung eine weitere Hypothese ausschloB, die ihr un- 
bemerkt bisher angehaftet hatte. 

Die Bewegungsgesetze einer allgemeinen Relativitatstheorie diirfen ihre 
Gestalt nicht verindern, wenn man von einem Bezugssystem zu einem 
irgendwie dazu bewegten Bezugssystem tibergeht, genau ebenso wie in 
der speziellen Relativitatstheorie sich die Relativitét der geradlinig gleich- 
formigen Bewegungen darin dokumentieren mute, daB die Gesetze ihre 
Gestalt nicht andern durften gegeniiber Transformationen, die die Raum- 
Zeitmessungen solcher gleichartigen Systeme aufeinander bezogen. Einer so 
weitgehenden Forderung der Unverinderlichkeit gegeniiber Koordinaten- 
Transformationen aller Art halten nun nicht Gesetze stand, die die Mab- 
verhaltnisse der euklidischen Geometrie zur Voraussetzung haben. Ja, es 
145t sich sogar zeigen, da die Gesetze der euklidischen Geometrie eine Vor- 
aussetzung enthalten, die, auf materielle Korper angewandt, einer Hypo- 
these gleichkommt, die einer allgemeinen Relativititstheorie zuwiderlauft. 
Man mu8 daher die beschrankenden Voraussetzungen der euklidischen Geo- 
metrie fallen lassen und allgemeinere Mafverhiltnisse waihlen, wie sie Rie- 
mann in die Geometrie eingefiihrt hat. Ohne dieses Opfer an altgewohnten 
mathematischen Darstellungsmitteln ware nie eine Mechanik der Relativ- 
bewegungen der Korper in voller Allgemeinheit zu erreichen gewesen. — 
Man bringt dadurch nicht nur keine neuen Hypothesen in die Naturbeschrei- 
bung, sondern 1a8t im Gegenteil solche fallen, die die Verwendung der For- 
meln der euklidischen Geometrie, bisher unbemerkt, in die Mechanik hinein- 
gebracht hatte. Zugleich gelangt man zu dem duBerst fruchtbaren und 
vorurteilslosen Gesichtspunkt, daB die geometrischen Zustinde der mate- 
riellen Welt Gegenstand der Beobachtung sind und keine absolute Be- 
deutung haben. Wenn es in einer allgemeinen Relativitatstheorie keinen Sinn 
hat, von einer Bewegung relativ zum absoluten Raum zu sprechen, dann 
hat es keinen Sinn, nichts desto weniger den Begriff eines Raumes beizube- 
halten, der von den physikalischen Verhaltnissen vollkommen unabhangige 
absolute MaBverhaltnisse hat, also z. B. diejenigen der euklidischen Geometrie 
oder einer nichteuklidischen Geometrie mit gegebener konstanter Kriim- 
mung. — Als Einstein sich zu dieser Erkenntnis durchgerungen hatte, gelang 
ihm der letzte Abschlu8 seiner Relativitaétstheorie. Er fiihrte die geometri- 
schen Zusammenhangsverhiltnisse der Welt auf die Gravitationsverhaltnisse 
zuriick und machte fiir die Abweichungen der ,,geradesten Bahn‘‘ im Schwere- 
feld von der geraden Linie die Abweichung der MafSverhaltnisse von der 
euklidischen Geometrie verantwortlich. Diese Abweichung von den eukli- 
dischen Zusammenhangsverhaltnissen wird nach den Untersuchungen von 
Bernhard Riemann durch eine gewisse Funktion gemessen. Einstein stellt 
Gleichungen auf, um den Wert dieser Funktion von Ort zu Ort und Zeitpunkt 
zu Zeitpunkt durch die Verteilung der materiellen Kérper im Raume 
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zu bestimmen. Diese Gravitationsgleichungen bilden den AbschluB seiner 
Theorie. 

Kurz zusammengefaBt sind die Grundziige der allgemeinen Relativitats- 
theorie die folgenden: 

1. Das Aquivalenzprinzip, das die Gleichheit der trigen und 
schweren Masse zum Grundprinzip der Mechanik erhebt. Ihr zugrunde liegt 
eine alte und auf das genaueste erprobte Erfahrungstatsache, die in der 
Newtonschen Mechanik zwar bekannt, aber nicht verwendet worden war. 
Da nach den Ergebnissen des speziellen. Relativitatsprinzips die Energie 
Tragheit hat, so hat sie als Folge des Aquivalenzprinzips auch Schwere. 
Die schon in der Newtonschen Mechanik auftretenden wichtigen Prinzipien, 
das der Konstanz der Energie und das der Konstanz der Masse, flieBen zu 
einem einzigen zusammen. Die Schranke, welche noch zwischen den zwei 
fundamentalen Begriffen der Physik, Materie und Energie, bestand, fallt, 
und wir sehen eine Méglichkeit, den einen der beiden auf den anderen zuriick- 
zufiihren. 


2. Das Bewegungsprinzip der ,,geradesten Bahn“ reguliert die Be- 
wegung eines Kérpers unter der Wechselwirkung mit allen tibrigen Massen. 

3. Die Gravitationsgleichungen erlauben die ,,geradeste Bahn‘ 
aus der Verteilung von Masse und Energie, den das Schwerefeld bestimmen- 
den Faktoren, zu berechnen. Die Gravitationswirkung pflanzt sich mit Licht- 
veschwindigkeit fort. Die Lichtgeschwindigkeit, die in gravitationsfreien 
Gebieten, wo die spezielle Relativitatstheorie gilt, die Rolle einer universellen 
Geschwindigkeit spielt, wird in der allgemeinen Relativitatstheorie zur Funk- 
tion der Gravitationsfelder. 

Demgegentiber baut sich die Newtonsche Mechanik auf ihren drei 
Grundgesetzen auf, die zwar mathematisch einfacher erscheinen, aber dafiir 
arbeitet sie: 

1. mit dem Begriff der absoluten Bewegung im Raum. Das Auftreten 
der Zentrifugalkrafte wird auf eine Wechselwirkung zwischen Ma- 
terie und dem leeren Raum zuriickgefiihrt und nicht auf die Wechsel- 
wirkung der Kérper aufeinander; 

2. mit dem Begriff der Fernkraft, die mit unendlicher Geschwindigkeit 
den Raum durchquert; 


3. mit Formeln, die die singulaére Rolle der Lichtgeschwindigkeit in der 
Natur, die Relativitat der Zeitmessungen und die Tragheit der Energie 
auBer acht lassen; 

4, mit der Tragheit und Schwere als zwei grundsatzlich verschiedenen 
Begriffen, obwohl beide dem Werte nach stets einander vollkommen 
gleich sind, also der naiven Beobachtung gema wesensgleich sein 
mibten. 
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Die astronomische Priifung der neuen Mechanik. Neben diesen 
prinzipiellen Unterschieden ist jedoch entscheidend, ob die neue allgemeine 
Relativitatstheorie in der Beschreibung der beobachteten Bewegungsvor- 
gange dasselbe oder gar mehr zu leisten vermag als die klassische Mechanik. 
Was diese Frage anbetrifft, die die Astronomie besonders interessiert, weil 
ihr die Aufgabe zufallt, die Entscheidung zu treffen, so liegen die Verhalt- 
nisse zurzeit folgendermaBen. 

Soweit die Bewegungen der Himmelskérper Gegenstand der Beschrei- 
bung sind, liefern die Formeln der allgemeinen Relativitatstheorie nicht allein 
die Bewegungsgesetze, die in den Keplerschen Gesetzen ausgesprochen sind, 
sondern dariiber hinaus auch die zu Anfang des Kapitels erwahnte, bei 
Merkur beobachtete Abweichung von der nach den Newtonschen Formeln 
berechneten Bahn. So wurde die Anomalie in der Bewegung des Merkur 
zum ersten Priifstein fiir die Leistungsfahigkeit der Theorie. Fiir die der 
Sonne ferneren Planeten werden die Abweichungen von der Newtonschen 
Theorie zahlenmafig zu klein, als daB sie vorerst zu einer weiteren Priifung 
dienen kénnten. } 

Uber den Geltungsbereich der Newtonschen Mechanik hinaus bietet 
aber die allgemeine Relativitatstheorie beobachtbare Einfliisse der Gravi- 
tation auf die Vorgange der Lichtausbreitung und eréffnet damit der Astro- 
physik ein vollkommen neues Tatigkeitsgebiet. 

Da die Lichtenergie nach der neuen Theorie Schwere hat, so miissen die 
Lichtstrahlen eines Sternes, die an der Sonne vorbeigehen, durch die Schwere- 
wirkung der Sonne abgelenkt werden. Am Sonnenrande miiBte ein Stern- 
bild um 1’'75 aus der normalen Lage verschoben erscheinen. In der Tat 
haben bei der totalen Sonnenfinsternis am 29. Mai 1919 englische Expedi- 
tionen feststellen kénnen, da die Sternbilder in der Nahe der Sonne um 
Betrage verschoben erschienen, wie sie von der Einsteinschen Theorie voraus- 
berechnet waren. Diese neu beobachtete Erscheinung laBt sich auf Grund 
friiherer Anschauungen bisher nicht erklaren; ob sie endgiiltig als Wirkung 
der Sonnengravitation auf die Schwere der Lichtenergie aufgefaBt werden 
darf und damit als eine Bestatigung der allgemeinen Relativitatstheorie, 
das werden hoffentlich spatere Untersuchungen zu entscheiden gestatten. 

AuBer diesen zwei Priifungsméglichkeiten der neuen Theorie, weiche 
bisher zu ihren Gunsten gesprochen haben, fiihrt die Aquivalenzhypothese 
auf einen EinfluB der Gravitation auf die Lichtemission, der bisher noch 
nicht mit voller Sicherheit festgestellt werden konnte. Nach dieser Hypothese, 
wie sie oben formuliert worden ist, soll eine vollkommene Aquivalenz zwischen 
Gravitationseinfliissen und solchen Einfliissen bestehen, welche sich auf ent- 
' sprechende Beschleunigungen zuriickfiihren lassen. Nun folgt aus der Beob- 
achtung einer Lichtquelle von seiten eines beschleunigten Beobachters fiir 
diesen ein Dopplereffekt, welcher von seiner Beschleunigung herrithrt. Nach 
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der Aquivalenzhypothese muB8 die dem Dopplereffekt entsprechende Ver- 
schiebung der Spektrallinien in gleichem Betrage erscheinen, wenn zwischen 
der Lichtquelle und dem Beobachter ein Gravitationsgefi!le besteht, charak- 
terisierbar durch die gieiche Beschleunigung aller Massen. Der Betrag dieser 
Linienverschiebung z. B. zwischen Sonne und Erde hangt demgema8 von 
dem. Unterschied des Gravitationsfeldes zwischen Sonnen- und Erdober- 
flache ab und ist bekannt, da die Masse und Dichte der Sonne uns bekannt 
sind. Bezeichnet A die Wellenlinge einer Linie, so ist die infolge des Gravita- 
tionseffektes verinderte Wellenlange in erster Naherung 4’ = 4(1 + 2.1078). 
Die Feststellung dieses Effektes ist noch nicht definitiv gelungen, obschon 
Anzeichen fiir sein Vorhandensein vorliegen. Denn Linienverschiebungen 
im Spektrum kénnen auf Wirkungen verschiedenster Art zuriickzuftihren 
sein, und es wird eine Aufgabe der sorefiltigsten spektralanalytischen Unter- 
suchung des Sonnenlichtes sein, die sich iiberlagernden Wirkungen zu scheiden. 
Diese Aufgabe ist deswegen von gréter Bedeutung, weil dieser Effekt eine 
unmittelbare Folge der Aquivalenzhypothese ist und weder die Geltung des 
Bewegungsprinzips noch der Gravitationsgleichungen der allgemeinen Rela- 
tivitétstheorie voraussetzt. Darum wire sein Nachweis eine unmittelbare 
Priifung der Aquivalenzhypothese, ohne die keine allgemeine Relativitat 
der Bewegungen gelten kann. Sodann wiirde aber der Nachweis dieser 
Gravitationsverschicbung der Spektrallinien der Astrophysik ein Hilfsmittel 
in die Hand geben, aus den Spektren der Fixsterne Schliisse tiber die Starke 
der Gravitationsfelder auf ihren Oberflachen und damit mittelbar auch tiber 
ihre Massen zu ziehen. Und es erdffnet sich die Aussicht, die Massenverteilung 
im Weltraum und den Zusammenhang zwischen Spektraltyp und Masse zum 
Gegenstand der Forschung zu machen. 


3. Das Dreikérperproblem und die Bewegung der Planeten. 


Die Kenntnis der Keplerschen Gesetze reicht nicht aus, um die Bewegung 
der Planeten vollstandig zu beschreiben. Denn die Anziehung der Planeten 
aufeinander stért die von der Sonnenanziehung herriihrenden elliptischen 
Bahnen. So wurde die wichtigste aus der Theorie der Gravitation erwach- 
sende Frage die, ob alle diese Stérungen in der Bewegung der Planeten, 
Kometen und Monde aus ihrer gegenseitigen Anziehung berechnet werden 
kénnen. Vollstandig 1a8t sich diese Frage nur beantworten durch Ausfih- 
rung der Rechnung und durch die Priifung, ob die daraus resultierende Be- 
wegung vollkommen mit der beobachteten tibereinstimmt. Indessen ist schon 
das Problem, die Bewegung eines Planeten um die Sonne unter dem fort- 
wahrenden Einflu8 der Anziehung eines anderen zu berechnen — das sog. 
Problem der drei Kérper — so verwickelt, daB eine vollstandige und strenge 
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Lésung bisher nicht gefunden worden ist. In seiner alleemeinsten Form 
1aBt sich das ,,Vielkérperproblem“ so aussprechen: Eine beliebige Zahl von 
Korpern (Planeten) mit bekannter Masse ist im Raume zerstreut, und ihre 
Orter, Geschwindigkeiten und Bewegungsrichtungen sind fiir einen bestimmten 
Moment gegeben. Sie seien dann ihrer gegenseitigen Anziehung nach dem 
Gravitationsgesetz tiberlassen. Es wird verlangt, allgemeine Formeln zu 
finden, durch welche ihre Orter zu jeder beliebigen Zeit bestimmt werden 
koénnen. In dieser allgemeinen Form ist eine Lisung des Problems nicht 
gelungen und wird auch in absehbarer Zeit nicht gelingen. Das hat sich 
bei tieferem Eindringen in die Schwierigkeiten der gestellten Aufgabe un- 
zweideutig gezeigt. Diese Schwierigkeiten riihren daher, daB die Krafte, 
denen die Planeten im Laufe ihrer Bewegung unterliegen, infolge der Be- 
wegungen dauernden Anderungen unterworfen sind. Zégen sich die Planeten 
gegenseitig nicht an, sondern wirkte auf sie nur die Anziehung der Sonne, 
so kénnte das Problem vollstandig gelést werden, weil sie sich dann siémt- 
lich, in genauer Ubereinstimmung mit Keplers Gesetzen, in Ellipsen bewegen 
wiirden. Setzte man aber elliptische Bewegung voraus, so kénnten die Orter 
der Planeten jederzeit durch einfache Formeln ausgedriickt werden und auf 
gleiche Weise die gegenseitigen Anziehungen. Aber gerade wegen ihrer gegen- 
seitigen Anziehung bewegen sie sich nicht in Ellipsen, und die so gefundenen 
Formeln werden daher nicht korrekt sein. 

Da eine allgemeine und vollstandige Losung des Problems nicht gelingen 
wollte, so bemiihte man sich, aus den Verhaltnissen, wie sie tatsachlich vor- 
liegen — und die dadurch charakterisiert sind, daB die Sonne alle Planeten 
an Masse weit tiberragt und unter den Planeten wiederum Jupiter betracht- 
lich gréBer ist als alle anderen — eine méglichst genaue Annaherung an die 
gesuchte Lésung zu gewinnen. Erst vor wenigen Jahren hat K. Sundman 
das Problem in aller Allgemeinheit wieder aufgegriffen und auf dem Wege 
der strengen Analyse der Losungen des Dreikérperproblems eine Methode 
der Annaherung entwickelt, die nicht an die besonderen Bedingungen unseres 
Sonnensystems gebunden ist. Seine Resultate haben deshalb besonderes 
Interesse erregt, weil sie zu Aussagen ganz allgemeiner Art tiber den Charakter 
der Lésungen in den kritischen Konstellationen der Bewegung gefiihrt haben, 
wo die gewohnlichen Methoden der Behandlung versagen. Diese kritischen 
Stellen der Bewegung sind die ZusammenstoBstellen von zwei oder mehreren 
der Kérper. Natirlich wird bei diesen Untersuchungen mit ausdehnungs- 
losen Massenpunkten gerechnet, die sich zu durchdringen vermégen. Aus 
den Arbeiten Sundmans folgt, da8 der ZusammenstoB zweier Massenpunkte 
nicht zu einem zwangsweisen Ende des Bewegungsprozesses fiihrt, wie z. B. 
noch Jacobi vermeinte, sondern daB eine Weiterfiihrung der Bewegung iiber 
solche Stellen hinaus méglich ist, in denen tbrigens die Bahnkurven der 
zusammenstoBenden Korper Spitzen aufweisen. Die allerdings besonders 
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interessierende Frage, unter welchen Voraussetzungen der Bewegungsvor- 
gang niemals zu einem solchen Zusammensto8 fiihrt, der ja bei der wahren 
Natur der Koérper immer zu einer Katastrophe Veranlassung geben wiirde, 
hat indessen keine Beantwortung gefunden. ftir das Dreikérperproblem 
bedeuten die Untersuchungen Sundmans einen bedeutenden Schritt vor- 
wiirts in der mathematischen Klarung der Schwierigkeiten; fiir die prak- 
tische Berechnung der Planetenbahnen sind sie nicht nutzbar zu machen. 
Hier ist man nach wie vor gezwungen, aus den besonderen Verhaltnissen des 
Sonnensystems eine Vereinfachung des Problems abzuleiten. 

Ein vollstaéndiger Erfolg ist auch hier den Anstrengungen nicht beschie- 
den gewesen. Doch zeigt die grobe Genauigkeit, mit welcher sich die berech- 
neten Bahnen von Sonne, Mond und Planeten den wahren Bahnen an- 
schlieBen, und die Sicherheit, mit der die Gesetze der Anderung dieser Bahnen 
fiir vergangene und kommende Jahrhunderte festgelegt sind, daB die Arbeit 
nicht vergeblich gewesen ist. Newton konnte das Problem nur auf geome- 
trischem Wege angreifen; er zeigte, wie die Krafte in einzelnen Teilen der 
Bahnen zweier Planeten wirken, von denen einer durch den anderen gestért 
wird. Er vermochte so darzulegen, wie die Anziehung der Sonne auf den 
Mond die Bahn des letzteren um die Erde andert und die Wanderung der 
Mondknoten verursacht, und konnte genahert schon eine oder zwei Un- 
eleichheiten in der Bahnbewegung des Mondes berechnen. 

Die Mathematiker des Festlandes haben dann das Problem der plane- 
tarischen Bewegung mit einer Energie und Einsicht in Angriff genommen, 
die bald vom schénsten Erfolge gekrént wurde. Sie erkannten das durchaus 
Ungenitigende der geometrischen Methode Newtons und die Notwendigkeit, 
die Krafte, welche die Planeten bewegen, auf analytischem Wege auszu- 
driicken, und waren durch Anwendung dieser analytischen Methode im- 
stande, Newtons und seiner Landsleute Arbeiten weit zu iiberholen. Die 
zweite Halfte des 18. Jahrhunderts wurde auf diese Weise das goldene Zeit- 
alter der theoretischen Astronomie. Vor allem glanzen hier die Namen eines 
Clairaut, d’Alembert, Euler, Lagrange und Laplace. Die groBen Werke, 
welche dieses Jahrhundert beschlossen, Laplaces ,,Mécanique céleste‘‘ und 
Lagranges ,,Mécanique analytique“, enthalten alles, was damals tiber diesen 
verwickelten Gegenstand bekannt war, und bildeten die Basis beinahe von 
allem, was seitdem vollendet worden ist. 

In allen Untersuchungen dieser Epoche bildet die ungestérte Keplersche 
Ellipse des betrachteten Planeten die Ausgangsbahn. Die Elemente dieser 
Ellipse unterliegen infolge der Anziehung der tibrigen Planeten dauernden 
Schwankungen, und das Ziel aller Bemiihungen war, fiir diese Schwankungen 
moglichst allgemeie, d. h. fiir alle Zeiten giiltige Formeln aufzustellen. 
GroBe Schwierigkeiten bot dabei z. B. die Beherrschung der Mondbahn, 
weil dieser Satellit der Erde selbst ein respektabel groBer Himmelskérper 
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ist und Abweichungen von der ungestérten Bahn bei seiner Nahe zur Erde 
mit groBer Genauigkeit festzustellen sind. Man ging darum in der zweiten 
Halfte des vorigen Jahrhunderts dazu iiber, an Stelle der Keplerschen Ellipse 
andere Bahnen zu suchen, die die wahre Bewegung schon besser darstellen, 
z. B. eine pulsierende Ellipse, um von dieser Losung als Ausgangsbahn aus- 
gehend den Anschlu8 an die wirkliche Bewegung zu gewinnen. Diese Be- 
mtihungen geben den Untersuchungen von Hill zur Mondtheorie und denen 
von Gyldén ihr besonderes Geprage. Sie fanden durch die Arbeiten Poin- 
carés tiber die periodischen Lisungen im Dreikérperproblem einen gewissen 
Abschlu8. Die neuen Ausgangsbahnen wurden aus einer Spezialisierung 
des Dreikérperproblems abgeleitet, die dadurch charakterisiert ist, daB dem 
dritten Kérper eine nur verschwindend geringe Masse erteilt wird. Schon 
in dieser Einschrankung offenbart sich ein so ungeheurer Reichtum an ver- 
schiedenen Bahnformen, die aus dem Newtonschen Gesetze flieBen, daB ein 
umfassender Uberblick iiber alle Méglichkeiten unerreichbar scheint. Darum 
bedeutete es einen groBen prinzipiellen Fortschritt, als Strémgren in den 
letzten Jahren dazu tiberging, unter Verzicht auf volle Allgemeinheit, aus- 
gewahlte Falle im Dreikérperproblem nach besonderen Rechenmethoden 
bis in alle Einzelheiten rechnerisch zu verfolgen, um auf diesem Wege zu 
einer Klassifizierung der Bahnen zu gelangen. Es ist zu hoffen, daB ein so 
vertiefter Einblick in die Einzelheiten des Bewegungsmechanismus wieder 
zu allgemeinen Gesichtspunkten hinftihren wird, aus denen wir wieder neue 
Erkenntnisse fiir das allgemeine Problem zu schopfen lernen. 

Doch kehren wir wieder zuriick zu den grundlegenden Untersuchungen 
von Laplace und Lagrange und verfolgen wir an einigen Beispielen die auf- 
tretenden Abweichungen der Planeten oder des Mondes von der ungestérten 
Bewegung in seiner Keplerschen Ellipse. 

Wohl das grié&te Interesse hat das Phainomen der langsamen Anderungen 
oder sogenannten sdkularen Storungen der Planetenbahnen in Anspruch ge- 
nommen, weil man daraus Schliisse ttber den dauernden Bestand des Sonnen- 
systems ziehen zu konnen hoffte. Kopernikus und Kepler hatten aus der 
Vergleichung der Planetenbahnen nach den Beobachtungen ihrer Zeit im 
Vergleich mit denen des Ptolemaus gefunden, daB Form und Lage dieser 
Bahnen langsamen Anderungen unterworfen sind. Die unmittelbaren Nach- 
folger Newtons vermochten diese Anderungen auf die gegenseitige Einwirkung 
der Planeten zuriickzufiihren, und so erhob sich nun die wichtige Frage, ob 
sie fiir alle Zeit fortdauern werden. Denn geschihe das, so wiirde eine ganzliche 
Umgestaltung oder Verwirrung des Sonnensystems und damit die Vernichtung 
alles Lebens auf unserer Erde die unausbleibliche Folge sein. Die Bahnen 
_ der Erde und der anderen Planeten wiirden so exzentrisch werden, daB bei 
der groBen Annaherung an die Sonne zu einer Zeit und der auberordent- 
lichen Entfernung zu einer anderen die Temperaturunterschiede unertraglich 
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werden wiirden. Lagrange bewies nun, da8 diese Anderungen die Folge eines 
Systems regelmaBiger, periodischer Schwankungen sind, welches sich tber 
das ganze Planetensystem ausdehnt, und da die Perioden der Schwan- 
kungen von so auSerordentlich langer Dauer sind, daB selbst wahrend der 
Jahrtausende, in denen Menschen die Planeten beobachtet haben, nur eine 
progressive Bewegung merkbar sein kann. Die Zahl dieser kombinierten 
Oszillationen ist gleich der Zahl der Planeten, und ihre Perioden laufen von 
50000 bis zu 2000000 Jahren — ,,groBe Uhren der Unendlichkeit, die Zeit- 
alter schlagen, wie die unsrigen Sekunden‘. Infolge dieser Schwankungen 
bewegen sich die Perihelien die ganze Bahn entlang, und die Exzentrizitaten 
aindern sich, aber nur innerhalb ziemlich enger Grenzen. Ist so die Stabilitat 
des Planetensystems auch fiir sehr lange Zeiten gesichert, so gilt, wie die 
Untersuchungen neuerer Theoretiker gezeigt haben, jene Beweisfithrung doch 
nicht fiir unbegrenzte Zeitraume, und wir sind daher durchaus nicht im- 
stande, zu sagen, was dereinst aus unserem Planetensystem werden wird. 

Mit der Bewegung des Mondes, welche bei der Nahe unseres Tra- 
banten stérende Einfliisse noch wahrnehmen laBt, die sich bei entfernteren 
Korpern der Beobachtung entziehen, haben sich seit der Entwicklung der 
Analyse die bedeutendsten Mathematiker mit Vorliebe beschaftigt und 
manche der damit verbundenen Fragen sind auch heutigentags noch nicht 
vollstindig gelést. Die wichtigste betrifft die Akzeleration der Bewegung. 
Halley hatte zu Anfang des 18. Jahrhunderts aus der Vergleichung alter 
Finsternisse mit neueren Beobachtungen eine saékulare Beschleunigung der 
Mondbewegung gefunden. Fir Lagrange und Laplace, die dies vollauf be- 
staitigten, war diese Tatsache sehr tiberraschend, da sie streng bewiesen zu 
haben glaubten, da die gegenseitigen Anziehungen der Planeten oder 
Satelliten niemals deren mittlere Bahnbewegungen dauernd beschleunigen 
oder verzogern kénnen; es schien also die Mondbewegung noch von einer 
anderen Kraft als der Gravitation beeinfluBt zu sein. Nach mehrfachen 
vergeblichen Versuchen fand Laplace, da infolge der sikularen Verringerung 
der Exzentrizitat der Erdbahn die Wirkung der Sonne auf den Mond in der 
Tat eine fortschreitend veranderliche ist und eine Beschleunigung seiner Be- 
wegung von 10’ im Jahrhundert hervorbringt, und zwar muBte die Wirkung 
dem Quadrate der Zeit proportional sein; ware also der Mond nach einem 
Jahrhundert um 10’ voraus, so wiirde er nach zwei Jahrhunderten 40”, 
nach drei Jahrhunderten 90’ usw. dem berechneten Orte vorausgeeilt sein. 

Dieses Resultat stimmte mit der beobachteten Akzeleration, d. h. der 
aus der Vergleichung alter Finsternisse mit modernen Beobachtungen ge- 
fundenen, so gut tiberein, daB bis in die Mitte des 19. Jahrhunderts niemand 
an seiner Richtigkeit zweifelte. Da ermittelte Adams, der die Laplaceschen 
Rechnungen aufgenommen und weiter durchgefithrt hatte, daB die fragliche 
Wirkung nicht 10, sondern nur 6 Sekunden betragt. Gleichzeitig schien 
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aber eine genauere Priifung alter und neuer Beobachtungen zu zeigen, daB 
aus ihnen umgekehrt eine gréBere Akzeleration, nimlich 12 Sekunden statt 
10, folge, also das Doppelte von der nach der Gravitationstheorie durch 
Adams berechneten. Die Untersuchungen von Newcomb haben allerdings 
den Betrag der beobachteten Akzeleration wieder auf 8’’0 reduziert. 

Das von Adams gefundene Resultat veranlaBte die lebhaftesten Dis- 
kussionen. Wahrend Hansen, Plana und Pontécoulant dasselbe bestritten 
und ersterer durch eine wesentlich von der Adamsschen verschiedene Me- 
thode sogar einen noch gréBeren Wert als Laplace fand, namlich 12”, stimmte 
andererseits Delaunay, der das Problem gleichfalls auf anderem Wege be- 
handelte, mit Adams im Endresultat tiberein. Je eingehender nun weiterhin 
die Frage untersucht wurde, desto mehr neigte sich die Wage auf die Seite 
von Adams. Er selbst zeigte, da die Methoden von Pontécoulant und Plana 
miBlich seien; Cayley berechnete die Akzeleration auf einem neuen Wege, und 
Delaunay untersuchte die Sache gleichfalls von neuem, und beide fanden 
wieder dasselbe wie Adams. Nachdem nun noch neuerdings Brown durch 
eine sehr sorgfaltige Rechnung 6’0 gefunden hat, kann die Frage von der 
theoretischen Seite aus als entschieden betrachtet werden. 

Halten wir uns also an dieses letzte Ergebnis, so besteht eine Differenz 
zwischen der berechneten und der beobachteten Akzeleration, deren Ursache 
ergriindet werden muB. Hine mégliche Ursache bietet sich in der Flutwelle 
des Ozeans, deren Reibung die Umdrehungsgeschwindigkeit der Erde um 
ihre Achse fortwaihrend zu verringern strebt. Die Folge davon mu8 eine 
allmahliche, sehr langsame Zunahme der Lange eines Tages oder unserer 
Zeiteinheit sein, und die Zahlung der Zeit wird sich daher stetig verzégern. 
Der Mond wiirde scheinbar schneller gehen, wahrend in Wirklichkeit die 
Erde langsamer rotierte. Der Betrag dieser Verzégerung, der notwendig 
wire, um den Uberschu8 der beobachteten Akzeleration (nach Newcomb) 
tiber die berechnete zu erklaren, ist etwa 3° im Jahrhundert; d. h., wir miBten 
annehmen, da die Zahlung unserer Zeit nach 100 Jahren um 3* hinter der- 
jenigen zuriickbleibt, die wir mit der jetzt giiltigen Rotationsdauer gleich- 
maBig fortzahlend erhielten. Diese Veranderung ist indessen so geringfiigig, 
da wir sie auch heute noch nicht mit voller Sicherheit aus der Beobachtung 
nachweisen kénnen. 

Die saikulare Akzeleration ist nicht die einzige Veranderung oder Sto- 
rung, welche die mittlere Bewegung des Mondes erleidet, ohne daB die Gra- 
vitationstheorie dafiir eine Erklarung liefert. Es ist vielmehr noch eine un- 
erklarte Schwankung in der Linge des Mondes vorhanden, welche nach 
Newcomb eine Periode von ungefahr 270 Jahren zu haben scheint. Infolge 
dieser Stérung entfernt sich der Mond um etwa 13” nach beiden Seiten von 
der Stellung, welche aus der Rechnung folgt, wenn man die Anziehung der 
iibrigen Korper des Sonnensystems und die sikulare Akzeleration beriick- 
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sichtigt. Uber diese 270jahrige Welle in der Bewegung des Mondes lagern 
sich noch kiirzere UnregelmaSigkeiten von einer Periode, die zwischen 60 
und 70 Jahren liegt. Mancherlei Hypothesen sind aufgestellt worden, um 
alle diese Stérungen zu erklaren, aber keine von ihnen kann villig befrie- 
digend genannt werden, Man ist deshalb darauf angewiesen, in die Tafeln fiir 
die Mondbewegung diese Abweichungen als empirisch gegebene GroBen ein- 
zufiihren, um wenigstens fiir eine gewisse Zeit einen engen AnschluB der 
Tafelwerte fiir die Mondorter an die tatsachlich beobachteten Orter zu er- 
reichen. Die vollstandigsten Tafeln fiir die Mondbewegung sind vor wenigen 
Jahren von E. W. Brown auf Grund einer au8erst sorgfaltigen Diskussion 
der Mondtheorie ausgearbeitet worden. 

Eine andere, nicht vollstandig durch die Anziehung der tibrigen 
Planeten erklarte Veranderung treffen wir in der Bewegung des Merkur. 
Leverrier hat gezeigt, daB die Perihelbewegung dieses Planeten etwa 40’ 
im Jahrhundert gréBer ist, als sie nach der Anziehung aller in Betracht 
kommenden Kérper sein sollte. Er schrieb dies der Wirkung einer Gruppe 
sehr kleiner Planeten zwischen Merkur und Sonne zu, deren Bahnebene mit 
der des Merkur nahe zusammenfalle. Die Existenz intramerkurieller Pla- 
neten ist aber sehr unwahrscheinlich, da weder bei den duBerst zahlreichen 
Beobachtungen der Sonnenscheibe, noch bei den wahrend totaler Sonnen- 
finsternisse speziell nach solchen Planeten angestellten Nachforschungen 
derartige Kérper gefunden worden sind. Spater hat nun Seeliger zu zeigen 
versucht, daB die Anziehung der die Sonne umhiillenden Staubwolke, welche 
man Zodiakallicht nennt, die Bewegung des Merkurperihels verursachen kann. 
Die Dichtigkeit der Massenverteilung im Zodiakallicht miBte als so groB 
angenommen werden, wie wenn man einen Wirfel Wasser von weniger als 
1/, Meter Seitenlange in einen Raum von 1 Kubikkilometer verteilt. Neuer- 
dings ist es, wie wir oben erwahnt haben, der allgemeinen Relativitits- 
theorie gelungen, die beobachtete Bewegung des Merkurperihels restlos aus der 
Sonnengravitation zu erklaren, so daB gerade diese Erscheinung den ersten 
Prifstein fir die Leistungsfahigkeit der neuen Mechanik abgab (siehe S. 75). 

Mit Ausnahme der genannten Faille, zu denen noch gewisse, spater naher 
zu besprechende Stérungen des Enckeschen Kometen kommen, stimmen alle 
Bewegungen im Sonnensystem mit den Resultaten der Newtonschen Gravi- 
tationstheorie tiberein. Bei einer Darstellung der Planetenbewegungen nach 
den Formeln der allgemeinen Relativitatstheorie fallt, wie gesagt, auch die 
Merkuranomalie fort. Es erhebt sich darum gerade jetzt wieder, wo es gilt, 
die Entscheidung zwischen der Newtonschen und der Einsteinschen Mechanik 
zu treffen, die auBerordentlich wichtige Aufgabe, aus einer sorgfaltigen Dis- 
kussion auch der neuesten Planetenbeobachtungen nochmals die Uberein- 
stimmung der Theorie mit den Beobachtungen einer Nachpriifung zu unter- 
ziehen. Nach der letzten Bearbeitung dieser Frage durch Newcomb hat es 
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den Anschein gehabt, als offenbarten noch die Venus- und die Marsbahn kleine, 
noch nicht sicher verbiirgte Abweichungen von der Theorie, die auch die 
neue Mechanik Einsteins nicht ohne weiteres beheben kénnte, : 

Die kleinen Unvollkommenheiten, welche in den astronomischen Tafeln 
noch bestehen, scheinen hauptsachlich aus Fehlern in den Daten hervor- 
zugehen, von denen der Mathematiker bei der Berechnung der Bewegung 
eines jeden Planeten ausgehen muB. Weder die Umlaufszeit eines Planeten, 
noch die Exzentrizitat semer Bahn, die Lage des Perihels oder der Ort in 
der Bahn zu einer gegebenen Zeit lassen sich aus der Gravitationstheorie 
berechnen, sondern miissen aus den Beobachtungen abgeleitet werden, Waren 
die Beobachtungen fehlerfrei, so kénnten Resultate von jedem gewiinschten 
Genauigkeitsgrade aus ihnen erhalten werden; aber die Unvollkommenheiten 
aller Instrumente und des menschlichen Auges selbst verhindern, da% die 
Beobachtungen den Grad der Genauigkeit erreichen, den der Theoretiker 
verlangt, und sie machen fortdauernd Betrachtungen tiber die ,, Beobachtungs- 
fehler‘‘ wie tiber die ,,Tafelfehler‘’ notwendig. 


4, Bahnbestimmung. 


So-schwierig die Aufgabe ist, der die vorausgehenden Betrachtungen 
galten, die Bahn eines Planeten mit Riicksicht auf alle Stérungen durch 
andere Planeten zu berechnen und seinen Lauf fiir Jahrhunderte vorwarts 
und riickwarts zu verfolgen, so findet sie doch eine gewisse Erleichterung 
darin, daB die Bahnen der Himmelskérper, die man einem so eingehenden 
Studium unterwirft, immer bereits nahe bekannt sind, so da®B der spatere 
Berechner jedesmal nur die Arbeit des friiheren auf eine hohere Stufe der 
Vollkommenheit zu bringen hat. Aber es gibt noch ein anderes Problem 
der ,,Bahnbestimmung*“‘, das im Prinzip viel einfacher ist, dessen Schwierig- 
keit aber darin liegt, daB es plotzlich an den Astronomen herantritt und 
ohne solche Vorarbeiten gelést werden muB. Sobald naémlich ein neuer Planet 
oder Komet entdeckt ist, soll aus den ersten Beobachtungen des Himmels- 
korpers sofort seine Bahn wenigstens mit solcher Scharfe abgeleitet werden, 
da8 der neue Fund leicht weiter verfolgt und gesichert werden kann, An 
diese Aufgabe denkt der Astronom zunichst, wenn er von ,,Bahnbestim- 
mung‘ spricht, und es soll hier versucht werden, die Natur dieses Problems 
klarzumachen, ohne da8 wir dem rechnenden Astronomen ganz bis in seine 
von mathematischem Riistzeug starrende Werkstatt folgen wollen. 

Die wesentlichste Vereinfachung, die man sich bei dem Problem der 
raschen Bahnbestimmung eines neuentdeckten Himmelskorpers erlaubt, ist 
die, da8 man von allen Stérungen durch die Planeten absieht und voraus- 
setzt, daB er allein der Anziechung der Sonne folgt. Dann gelten fir seine 
Bewegung die Keplerschen Gesetze in ihrer durch Newton erweiterten Form. 

6* 
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Das erste Keplersche Gesetz sagt aus, da sich der Himmelskorper in 
einem Kegelschnitt bewegt, in dessen einem Brennpunkt die Sonne steht. 
Bei den Planeten ist der Kegelschnitt eine Ellipse, bei den Kometen auch 
eine Parabel oder eine Hyperbel. Die Kegelschnitte hangen in folgender 
Weise zusammen. 

Wird durch einen geraden Kreiskegel eine Ebene so gelegt, da sie den 
Kegelmantel iiberall schneidet, so entsteht eine Ellipse (HE Fig. 21). Die 
GréBe der Ellipse andert sich mit der Neigung der Schnittebene gegen die 
Kegelachse. Sie ist fiir eine gegebene Entfernung von der Spitze des Kegels 
am kleinsten, und die Ellipse wird zum Kreise (KK), wenn die Ebene senk- 
recht auf der Achse steht; sie wachst, wenn 
der Neigungswinkel abnimmt. La8t man nun 
die Neigung gegen die Achse immer geringer 
werden, so wird die Schnittebene schlieBlich 
einer Seite des Kegels parallel. In diesem Falle 
haben wir eine Parabel (PP). Wird die Neigung 
noch geringer, so entsteht eine Hyperbel (  #), 
welche, wie man aus der Figur ersieht, aus 
zwei getrennten Zweigen besteht. Die Ellipse 
ist eine geschlossene Figur und der Kreis ein 
spezieller Fall von ihr; Parabel und Hyperbel 
dagegen sind nicht geschlossene Kurven, sondern 
haben Arme, die sich in die Unendlichkeit 
erstrecken (Fig. 22). 

Wenn man sich hiernach alle méglichen Kegel- 
schnitte vorstellt, so unterscheiden sich dieselben 
in zweierlei Hinsicht, erstens durch ihre Form, 
zweitens durchihre GroBe. Die Form eines Kegel- 
schnitts charakterisiert man durch seine Exzen- 

Fig. 21. trizitét, seine GroBe durch den sog. Parameter. 

Die Exzentrizitét (e) der Ellipse ist das Verhaltnis des Abstandes FM 

eines Brennpunktes (/) vom Mittelpunkte (JZ) zum halben gréSten Durch- 


messer oder zur halben groBen Achse (ME = a), also e = uae der Para- 


meter (2p) ist die durch den Brennpunkt gehende Senkrechte 4B. Im Kreise 
fallen Brennpunkt und Mittelpunkt zusammen, die Exzentrizitat verschwindet, 
und der Parameter wird gleich dem Durchmesser des Kreises. In der Parabel, 
deren Achse unendlich gro8 ist, und deren Mittelpunkt daher gleichsam auch 
in unendlicher Entfernung vom Brennpunkte liegt, ist die, Exzentrizitat 
sleich eins; in der Hyperbel ist sie gréBer als eins. Ellipse und Hyperbel 
haben zwei Brennpunkte, die Parabel hat einen. Die Ellipse hat die Eigen- 
schaft, daB die Summe der zu jedem Punkte gehérigen beiden Radii Vec- 
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torest) g eich der groBen Achse ist; dies gibt fiir sie ein bequemes Kon- 
struktionsmittel. 

Wenn man nun die Bahn eines Himmelsk6rpers bezeichnen will, so hat 
man zunachst Exzentrizitat und Parameter des Kegelschnitts, welchen er 
beschreibt, anzugeben. Man hat ferner die Lage des Kegelschnitts im Raum 
zu fixieren. Der eine Brennpunkt liegt freilich fest in der Sonne, aber es 
kommen Kegelschnitte in allen moglichen durch die Sonne gehenden Ebenen 
in Betracht. Die Ebenen der Planetenbahnen liegen zwar mehr oder weniger 
nahe der Ebene der Erdbahn, der Ekliptik, aber die Kometen laufen zum 
Teil in Ebenen, die fast senkrecht zur Ebene der Erdbahn stehen. Man fixiert 
jede Bahnebene, indem man ihre Negung gegen die Erdbahn angibt und die 
Lénge des aufsteigenden Knotens, d. h. den Winkelabstand desselben vom 
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Frithlingspunkte. SchlieBlich hat man noch festzustellen, wie der Bahn- 
kegelschnitt innerhalb der Bahnebene orientiert ist. Das geschieht am ein- 
fachsten, indem man den Winkel zwischen der groBen Achse der Bahn und 
der Knotenlinie angibt. Man wahlt dabei dasjenige Ende der groBen Achse, 
welches der Sonnennihe, dem Perihel, entspricht, und bezeichnet den Winkel 
als Abstand des Perthels vom Knoten. 

Ks sind also, um die Bahn eines Himmelskérpers zu fixieren, im ganzen 
fiinf Hlemente anzugeben: Exzentrizitit, Parameter, Knotenlange, Neigung, 
Abstand des Perihels vom Knoten. 

Es eritbrigt nur noch, die Mittel namhaft zu machen, mit denen man 
nun fiir jeden Himmelskérper den Punkt seiner Bahn festlegt, an dem er 
sich zu einer beliebigen Zeit befindet. Dazu mu man zunaichst einmal 


1) Das sind die von den Brennpunkten nach einem Punkte der Kurve gezogenen 
Linien. 
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angeben, an welchem Punkt sich der Himmelskérper zu einer bestimmten 
Zeit befand. Man pflegt hierfiir die Zeit des Perihels zu wahlen, gibt also 
an, zu welcher Zeit der Kérper in der Sonnennahe stand. Mit dieser Perthel- 
zett als sechstem Element sind alle notwendigen Angaben beisammen. Denn 
die spateren Stellungen des Himmelskérpers folgen aus dieser Anfangs- 
stellung mit Hilfe des zweiten und dritten Keplerschen Gesetzes, welche 
man in die Aussage zusammenfassen kann: Die in der Zeiteinheit vom Radius- 
vektor iiberstrichene Flache ist der Quadratwurzel aus dem Parameter der 
Bahn proportional. 

Auf Grund dieser Regel aus den sechs Elementen den Ort eines Him- 
melsk6rpers ftir eine Reihe von Tagen vorauszusagen, eine Hphemeride zu 
rechnen, ist kein allzu schweres, bereits von Kepler vollstandig geléstes 
Problem, 

Das Problem der ,, Bahnbestimmung‘‘ 
ist nun die Umkehrung des Problems der 
Ephemeridenrechnung. Hs stellt die For- 
derung, aus Beobachtungen an einigen 
Tagen die sechs Elemente des Kegelschnitts 
abzuleiten. Die geometrisch-mechanische 
Fragestellung ist dabei folgende. Durch 
die Beobachtung eines Gestirns wird sein 
scheinbarer Ort unter den Gestirnen ge- 
geben, mit anderen Worten die Richtung, 
in welcher es von der Erde aus erscheint, 
der Sehstrahl, auf welchem es sich befindet. 

K Hat man einen Himmelskérper an drei 

Fig. 23. Tagen beobachtet, so hat man hiermit drei 

Sehstrahlen, drei gerade Linien im Raume, auf denen sich der Kérper zu diesen 
drei Zeiten befunden haben mu8. Sind £,, £,, H; (Fig. 23) die Stellungen der 
Erde zu den drei Beobachtungszeiten auf ihrer bekannten Bahn HEL, bezeichnen 
ferner die Geraden £,A,, H.A,, EA; die drei Sehstrahlen, so weiB man, daB 
sich der Himmelskérper zu den Beobachtungszeiten irgendwo auf diesen Seh- 
strahlen befunden haben mu8, ohne daB man den genauen Ort auf jedem Seh- 
strahl, die Entfernung von der Erde, aus der Beobachtung direkt entnehmen 
koénnte. Es bleibt die Aufgabe, einen Kegelschnitt KK mit der Sonne S in 
einem Brennpunkt so zu legen, dai er erstens durch die drei Sehstrahlen 
hindurchgeht, und daB zweitens ein in diesem Kegelschnitt nach den Kepler- 
schen Gesetzen sich bewegender Himmelskérper zu den betreffenden Beob- 
achtungszeiten auf den Sehstrahlen in den Punkten K,, K,, K, ankommt. 
Drei Beobachtungen ergeben durch die Forderungen, da die Sehstrahlen von 
der Bahn geschnitten und zur Beobachtungszeit vom Himmelskorper erreicht 
werden sollen, gerade sechs Gleichungen fiir die unbekannten sechs Bahn- 
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elemente. Diese Gleichungen sind zu verwickelt, als daB sie direkt aufgelést 
werden kénnten. Die Auflésung ist vielmehr nur durch eine Reihe aufeinander- 
folgender Versuche erreichbar. Olbers ist es zuerst gelungen, diese Versuche 
fiir den Fall parabolischer Bahnen, wie man sie bei den meisten Kometen 
voraussetzen kann, so anzuordnen, da8 sie auf kurzem Wege zum Ziel fiihren. 
Die Voraussetzung parabolischer Bahn bedeutet, daB man die Exzentrizitat 
é = 1 setzt, so daB statt der sechs nur noch fiinf unbekannte Elemente gesucht 
sind. Auch ist die parabolische Bewegung an sich besonders einfach. Gau8 
hat in seiner ,,Theoria motus corporum coelestium‘ dasselbe fiir den allge- 
meinen Fall der Bewegung in einem beliebigen Kegelschnitt geleistet. 

So oft bei einer der astronomischen Zentralstellen aus irgend- 
welchen Teilen der Erde Beobachtungen eines neuentdeckten Himmels- 
kérpers von drei verschiedenen Tagen eingelaufen sind, werden sofort — im 
Prinzip nach den Methoden von Gau8 oder Olbers, denen im Laufe des letzten 
Jahrhunderts nur unwesentliche Verbesserungen hinzugefiigt wurden, — die 
sechs Bahnelemente gerechnet und nebst der aus ihnen folgenden Ephemeride 
an die Sternwarten gesandt. 

Es war hier natiirlich nur méglich, die Methode der Bahnbestimmung 
von Planeten und Kometen im knappsten Umrisse anzudeuten. Wer sich 
etwas eingehender mit diesem Gegenstande beschaftigen will, findet in der 
Schrift von J. Frischauf, ,,GrundriB der theoretischen Astronomie und der 
Geschichte der Planetentheorien‘’, 2. Aufl., Leipzig, Engelmann, 1903, eine 
ausfiihrlichere, aber immer noch elementare Darstellung. © Fir ein griind- 
liches Studium kénnen ,,Die Bahnbestimmung der Himmelskorper* von 
J. Bauschinger, Leipzig, Engelmann, 1906, oder die Originalwerke von GauB 
,,Theoria motus corporum coelestium“, Hamburg 1809 (Neueste Auflage in 
GauB’ Werken, Bd. VII, Gottingen 1906, und Olbers ,,Abhandlung tiber die 
leichteste und bequemste Methode, die Bahn eines Kometen zu berechnen™, 
Weimar 1797 (3. Aufl., Leipzig 1864) empfohlen werden. 


5. Anziehung kleiner Massen. Dichtigkeit der Erde. 


Um den vollstandigen Beweis zu liefern, da8 Attraktion wirklich jedem 
matericllen Teilchen eigen ist, war es wiinschenswert, durch das Experiment 
zu zeigen, daf isolierte Massen in der Tat einander so, wie es Newtons Gesetz 
erfordert, anziehen. Dieses Experiment ist auf verschiedenem Wege erfolg- 
reich ausgefiithrt worden, freilich weniger in der Absicht, die Existenz der 
Attraktion nachzuweisen, als die mittlere Dichte der Erde zu bestimmen. 
Die Anziehung einer Kugel auf einen Punkt ihrer Oberflache ist, wie die 
‘Mathematik lehrt, dieselbe, als wenn die ganze Masse der Kugel in ihrem 
Mittelpunkte vereinigt ware. Sie verhalt sich demnach direkt wie die ganze 
Summe der materiellen Teile der Kugel, oder wie ihr Gewicht, und um- 
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gekehrt wie das Quadrat ihres Halbmessers. Wir wollen nun die Anziehung 
zweier Kugeln aus gieichem Material betrachten, von denen die eine den 
doppelten Durchmesser der anderen hat. Da der Inhalt einer Kugel pro- 
portional der dritten Potenz des Radius wichst, so folgt, daB die gréBere 
achtmal den Rauminhalt und also auch achtmal die Masse oder das Gewicht 
der kleineren hat. Andererseits aber ist ein Oberflachenteil der gréSeren 
Kugel doppelt so weit vom Mittelpunkte entfernt, ais einer der kleineren, 
die Anziehung also aus diesem Grunde nur ein Viertel. Verbinden wir nach 
dem Attraktionsgesetze diese beiden Anziechungsfaktoren, so ergibt sich, dab 
die Anziehung auf ein Oberflichenteilchen der gréBeren Kugel doppelt so 
eroB ist (8 x 4/4), als diejenige auf ein Teilchen der kleineren; die Anziehungen 
verhalten sich also direkt wie die Durchmesser der Kugeln, wenn die Dichtig- 
keiten gleich sind, d. h., wenn derselbe Raum in beiden Kugeln dieselbe 
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Fig. 24. Drehwage von Cavendish. 


Masse enthalt, Sind die Dichtigkeiten nicht gleich, so ist die Attraktion 
proportional dem Produkt von Dichtigkeit und Durchmesser. 

Der Durchmesser der Erde betragt rund 13 Millionen Meter. Die An- 
ziehung, welche eine Kugel von derselben Dichtigkeit, aber von 1 m Durch- 
messer, auf einen Punkt an seiner Oberflaiche ausiibt, wird demnach ein 
Dreizehnmilliontel der Erdanziehung sein oder ein Dreizehnmilliontel des 
Gewichtes des angezogenen Kérpers. Maen wir also z. B. die Anziehungs- 
kraft einer Bleikugel von der angegebenen GréSe und fanden sie genau zu 
einem Dreizehnmilliontel von dem Gewicht des angezogenen Kérpers, so 
wiirden wir schlieBen, daS die durchschnittliche oder mittlere Dichte der 
Erde gleich jener des Bleies ware. In Wirklichkeit aber wird jene Anziehung 
nahe zweimal so gro gefunden; es ist folglich das Blei etwa zweimal so 
dicht, als das Mittel der die Erde zusammensetzenden Bestandteile. 

Der Physiker Cavendish, der zuerst (1798) die Dichtigkeit der Erde auf 
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diese Art bestimmte, bediente sich dabei eines Apparates, den Fig. 24 in 
der ihm spaterhin von Baily gegebenen Form darstellt. An dem Arme KF 
hangt an einem feinen Seidenfaden #F ein sehr leichter horizontaler Stab e, 
an dessen Enden die kleinen Gewichte 66 (in der Figur ist nur das rechte 
sichtbar) befestigt sind. Um einen derartig aufgehingten Stab in der hori- 
zontalen Ebene zu drehen, ist nur eine auBerst geringe Kraft erforderlich, 
da nur der Widerstand des sehr diinnen Seidenfadens gegen Drehung (Tor- 
sion) zu tberwinden ist. Der Apparat fithrt deshalb den Namen Drehwage 
oder Torsionspendel. Die anziehenden, moglichst groBen Massen bestehen 
aus zwei Bleikugeln WW, die auf einem drehbaren Tische 7 auf verschiedenen 
Seiten der leichten Kugeln 6 ruhen. Die Einwirkung der schweren Blei- 
kugeln auf 66 versetzt nun die Drehwage aus der Gleichgewichtslage in 
Drehung (in der Figur in einer der Bewegung des Uhrzeigers entgegengesetzten 
Richtung), bis die Torsion des Seidenfadens die Weiterbewegung hindert, 
worauf die Wage nach kurzer Ruhe wieder nahezu in die anfangliche Lage 
zuriickgeht. So macht sie mehrere Schwingungen, jede von einigen Minuten 
Dauer, und bleibt zuletzt in Ruhe in einer von der 

ersten verschiedenen Stellung. Die anziehenden 


Kugeln werden dann in die umgekehrte Stellung zu \ / 
den angezogenen gebracht, so da8 die Wage nunim =: Wie 3 


Sinne des Uhrzeigers schwingt. Diese Schwingungen 4+ 
werden durch ein Mikroskop beobachtet und ge- : 
messen, welches in dem Kasten, der den ganzen 
Apparat umschlieBt, angebracht ist. Aus der GréBe 

der Bewegungen kann dann die Anziehung der Kugeln berechnet werden. 
Cavendish erhielt so als mittlere Erddichte 5.48, wenn die mittlere Dichte 
des Wassers gleich 1 gesetzt wird. 

Die Versuche sind spaiter von anderen Beobachtern wiederholt worden. 
So fand Reich (1838) 5.49 und (1852) 5.58, Baily (1843) 5.66, Cornu und 
Baille (1873) 5.56, Boys (1894) 5.53 und Braun (1896) 5.53. 

Dasselbe Problem hat man ferner dadurch zu lésen versucht, daB man 
die Attraktion von Bergen, also von Teilen der Erdkruste, zu bestimmen 
suchte. Der erste derartige Versuch, zugleich tberhaupt der erste Versuch 
zur Bestimmung der Erddichte, riihrt von dem englischen Astronomen 
Maskelyne her, welcher 1774 die Anziehung des Berges Shehallien in Schott- 
Jand durch Beobachtung der Ablenkung des Lotes ermittelte. Das Prinzip 
der Messungen ist das folgende. Durch die Anziehung des Berges muB ein 
an seiner Seite aufgehangtes Bleilot aus der nach dem Mittelpunkte der 
Erde gerichteten oder vertikalen Lage nach dem Berge zu abgelenkt werden 

'(Fig. 25). Kennen wir dann durch direkte Messung Dichtigkeit und Volumen 
des Berges, so laBt sich hieraus, in Verbindung mit der beobachteten Ab- 
lenkung und dem bekannten Volumen der Erde, die Dichte der letzteren 


Fig. 25. 
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bestimmen. Die auf diesem Wege abgeleitete Dichtigkeit der Erde war 4.95, 
also betrachtlich kleiner, als sie spaterhin aus der Anziehung der Bleikugeln 
folgte. Diese Methode kann aber nur ungenaue Resultate geben, da man 
nicht imstande ist, die Verschiedenheiten der Dichte, die im Berge und in 
seiner Umgebung wohl meist vorhanden sein werden, in Rechnung zu ziehen. 
So fanden James und Clarke (1858) durch Beobachtungen am Berge Arthurs 
Seat bei Edinburgh den Wert 5.32. 

Eine dritte Methode beruht auf der Bestimmung der Veranderung der 
Schwere. Die Wirkung der Gravitationskraft vermindert sich, je weiter wir 
von der Erde fort- oder in sie hineingehen. Diese Veranderung der Schwere 
bestimmt man nun am besten aus Pendelbeobachtungen. Die Anzahl der 
Schwingungen, die ein Pendel von gegebener Linge in einer gewissen Zeit 
macht, hangt nimlich wesentlich ab von der Schwerkraft; je starker diese 
ist, desto rascher schwingt das Pendel. Zahlt man nun die Schwingungen 
eines Pendels an einem Punkte der Erdoberflache und an einem méglichst 
tief darunter gelegenen Punkte, so laBt sich aus der Veranderung der Schwin- 
gungszahl die Veranderung der Schwere und daraus dann die Dichte be- 
rechnen. Airy bestimmte auf diese Weise 1856 in einem Schachte des Kohlen- 
bergwerkes Harton Colliery die Erddichtigkeit zu 6.57, und von Sterneck 
fand durch dasselbe Verfahren in vier Bergwerksschachten Werte zwischen 
5 und 7. 

Einen umgekehrten, im Prinzip aber 4hnliichen Weg schlug 1824 Carlini 
ein, indem er die Pendelschwingungen am Fue und auf der Spitze des Mont 
Cenis beobachtete. Aus der Vergleichung der beobachteten mit der theore- 
tisch berechneten Anderung der Schwingungsdauer folet, mit Beriicksichti- 
gung der Volumina von Erde und Berg und der Entfernung des Pendels 
vom Schwerpunkte beider, das Verhaltnis der Dichtigkeit von Erde und 
Berg, also, wenn man letztere auf andere Weise ermittelt, die Erddichte 
selbst. Sie ergab sich zu 4.84. Mendenhall wiederholte (1881) den Versuch 
auf dem Berge Fujiyama in Japan, und Preston (1894) bei zwei Bergen auf 
den Hawai-Inseln. Ersterer fand 5.77, letzterer 5.59. Dieses Verfahren kann 
jedoch ebensowenig als das von Airy auf groBe Genauigkeit Anspruch er- 
heben, weil die in beiden Methoden nicht zu vermeidenden Hypothesen iiber 
die Dichtigkeit von Bestandteilen der Erde stets unsicher sein miissen. 

Wesentlich genauer ist eine Methode, die Jolly vorschlug. Er versuchte 
das Problem mit Hilfe einer Wage zu losen, indem er eine kleine Masse ein- 
mal unter dem Einflusse einer nahe befindlichen groBen anziehenden Masse 
wog, das andere Mal ohne dieselbe. Jolly benutzte dabei eine Wage, welche 
an jedem Arme zwei Wagschalen trug, von denen die eine, die dem an- 
ziehenden Kérper am niachsten war, 21 m unterhalb der oberen hing. Er 
erhielt so aus mehreren Versuchsreihen (1878 und 1881) den Wert 5.69. 
Poynting bediente sich desselben Prinzips, nur war bei seinen Versuchen 
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die Anordnung eine andere. Er ersetzte die eine Schale seiner Wage durch 
eine kleine Bleikugel und ma8 die Anziehung, welche eine groBe Bleimasse 
auf diese Kugel ausiibte. Poynting fand (1894) 5.49 fiir die mittlere Erd- 
dichte. Mit Hilfe einer der Jollyschen ahnlichen Doppelwage haben Richarz 
und Krigar-Menzel (1898) die Erddichte bestimmt. Ihr Verfahren bestand 
darin, daB sie zwei nahezu gleiche Kugeln mit einander verglichen, von denen 
sich zunachst die eine (A) auf dem ersten Arme oberhalb und die andere (B) 
auf dem zweiten Arme unterhalb einer 100000 kg schweren Bleimasse be- 
fand. Das Gewicht der Kugel A wurde bei dieser Anordnung durch die An- 
ziehung der Bleimasse um ebensoviel vergréBert, als das der Kugel B ver- 
kleinert wurde; der Ausschlag der Wage entsprach somit dem doppelten 
Betrage der Anziehung. Wurde dann A in die untere Schale des ersten 
Armes, B in die obere Schale des zweiten Armes gelegt, so erzielte man den 
gleichen Ausschlag der Wage im entgegengesetzten Sinne. Fiir die Erd- 
dichte ergab sich aus diesen Versuchen der Wert 5.51. 

In den Jahren 1887 und 1888 hat Wilsing eine wesentlich andere Me- 
thode zur Bestimmung der Erddichte in Anwendung gebracht. Der von ihm 
konstruierte Apparat bestand aus einem diinnwandigen Metallrohre, an 
dessen Enden sich je eine Kugel aus Blei von 1 kg Gewicht befand. In der 
Mitte des Rohres war eine Schneide, die auf einem an einer Wand befestigten 
Lager ruhte, so angebracht, daB das Rohr sich pendelartig in einer auf der 
Schneide senkrechten Ebene gegen die Vertikale hin und her bewegen konnte. 
Es wurden nun der oberen und der unteren Kugel dieses zweiarmigen Pendels, 
das man auch als eine Wage mit vertikal stehendem Wagebalken bezeichnen 
kénnte, mehrere Zentner schwere Metallmassen von verschiedenen Seiten 
her in der Ebene, in der die Pendelschwingungen erfolgten, genahert, so daB 
die obere Kugel durch die Massenanziehung nach rechts, die untere nach 
links und durch Umsetzung der Massen umgekehrt die obere Kugel nach 
links, die untere nach rechts abgelenkt wurde. Hierdurch wurden Ablenkungen 
des Pendels aus der Vertikallage hervorgebracht, deren Betrag viermal so 
eroB war als der, den eine Masse auf eine der Kugeln am Ende des Pendels aus- 
geiibt hatte. Aus dem Gewichte der sich anziehenden Massen, der Ablenkung 
des Pendels und der Schwingungsdauer desselben berechnete Wilsing aus zwei 
zu verschiedenen Zeiten angestellten Versuchsreihen die Erddichte zu 5.58. 

Wenn auch die einzelnen hier besprochenen Untersuchungen zum Teil 
sehr verschiedene Resultate geliefert haben, so laBt sich doch, namentlich 
aus den neueren und genaueren Bestimmungen, folgern, daB die mittlere 
Erddichte sehr nahe 5.55 sein muB. 


6. Figur und Gré8e der Erde. 


Drehte sich die Erde nicht um eine Achse, so wiirde ihr die gegenseitige 
Anziehung aller ihrer Teile eine genau kugelformige Gestalt zu geben streben; 
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und wenn auch die Kohasion der festen Teile die Herstellung einer vollkom- 
menen Kugelform verhinderte, so wiirde doch wenigstens die Oberflache des 
Meeres sehr nahe diese Gestalt annehmen. Setzen wir nun eine solche spha- 
rische Erde in rotierende Bewegung um eine bestimmte Achse, so wird eine 
Zentrifugalkraft entstehen, welche die Teile von den Polen gegen die aqua- 
torialen Gegenden hin zu bewegen sucht. Die Oberflache wird dement- 
sprechend die Form eines Spharoids (eines Rotationsellipsoids) annehmen, 
dessen groBter Durchmesser im Aquator, dessen kleinster in der Achse liegt. 
Eine Berechnung dieser Zentrifugalkraft aus den bekannten GroBenverhalt- 
nissen der Erde und der Rotationszeit zeigt, daB dieselbe am Aquator 4/25 
der Schwerkraft betrigt. Sie vermindert also die Schwerkraft um diesen 
Betrag und ebenso das die Schwerkraft messende oder ausdriickende Ge- 
wicht eines Kérpers. 

Betrachten wir das Verhalten eines Pendels auf der Erdoberflache, so 
finden wir, da8 es am Aquator langsamer schwingt oder da dort eine Pendel- 
uhr, die in nérdlichen Breiten genau reguliert war, nachgeht. Diese Erfah- 
rung machte in der Tat der franzésische Astronom Richer, der 1672 von der 
Pariser Akademie zur Anstellung von Marsbeobachtungen nach Cayenne ge- 
sandt worden war; er fand, daB seine in Paris genau richtig gehende Uhr 
in Cayenne tiglich tiber 2™ nachging. Trotzdem glaubten die franzésischen 
Astronomen nicht an eine Abplattung der Erde, weil die in Frankreich unter- 
nommenen geodatischen Operationen eher eine Verlangerung der Erde in der 
Richtung der Pole als eine Abplattung anzuzeigen schienen. Dieses Resultat 
war aber dadurch hervorgerufen worden, dai wegen der Kiirze der in Frank- 
reich gemessenen Distanz die unvermeidlichen Beobachtungsfehler die 
Wirkung der Erdelliptizitat vollstiandig verdeckten. Wir miissen indessen den 
franzésischen Astronomen der nachstfolgenden Generation nachrihmen, daB 
sie die sorgfaltigsten Messungen anstellten, um die Frage endgiiltig zu ent- 
scheiden. Das durch Gradmessungen in Peru und Lappland von ihnen er- 
haltene Resultat war in vollkommener Ubereinstimmung mit Newtons Theorie 
und gab ihr eine mittlerweile allerdings unnétig gewordene Bestatigung.'s 

Newton war nicht imstande, die Figur, welche die Erde unter dem 
Kinflusse ihrer eigenen Attraktion und der durch die Rotation hervorge- 
rufenen Zentrifugalkraft hatte annehmen sollen, genau zu bestimmen, ob- 
schon er einsah, da8 ihre Meridiane von Ellipsen nicht sehr abweichen kénnten. 
Die Schwierigkeit des Problems riihrt daher, da®8, wie die Erde ihre Form 
infolge der Rotation andert, sich Richtung und Starke der Attraktion an den 
verschiedenen Punkten ihrer Oberflache gleichfalls andern, und da8 dadurch 
von neuem eine Veranderung der Erdfigur bewirkt wird. Erst etwas spater 
wurde das Problem, die Form einer rotierenden fliissigen Masse zu bestimmen, 
fiir einige Falle gelést; man fand, da bei einem derartigen Koérper die Meri- 
diane Ellipsen sind und der Kérper demnach ein Rotationsellipsoid ist. 
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Aus zwei Griinden weicht indessen die zu bestimmende Figur der Erde 
von einem genauen Ellipsoid ab. Der erste ist, daB die Dichtigkeit der Erde 
wachst, je mehr man sich dem Erdmittelpunkte nihert, der zweite, daB es 
groBe UnregelmaBigkeiten in der Dichte ihrer Oberflachenschichten gibt. 

Fiir die wahre Figur der Erde ist durch Listing der Name Geoid ein- 
gefiihrt worden. Man definiert dasselbe als diejenige Flache, welche die 
Richtung der Schwere iiberall senkrecht schneidet, also mit der Oberflache 
der Meere im Mittel zusammenfallt. Ein mathematischer Ausdruck fir das 
Geoid als Ganzes, der die Beobachtungen innerhalb ihrer Genauigkeitsgrenzen 
darstellt, ist nicht angebbar. 

Zur Bestimmung der Figur der Erde dienen in erster Linie die Grad- 
messungen, die in allen Kulturstaaten mit lebhaftem Eifer durchgefiihrt 
werden. Man hat bei einer Gradmessung zwei Operationen vorzunehmen: 
die eine, eigentlich geodiatische, besteht in der Messung der Entfernung 
zweier Erdorte, die zweite, astronomische, in der Bestimmung des Winkel- 
abstandes der Zenitpunkte dieser Orte. Ware die Erde eine Kugel, so wiirde 
der Bogen auf der Erde zwischen den beiden Orten einfach durch den Ab- 
stand ihrer Zenitpunkte gemessen; die in einem bekannten Ma8e (Kilometer, 
Meile) ausgedriickte Entfernung gibt dann, in Verbindung mit dem Bogen, 
den Umfang oder auch den Durchmesser der Erde. Liegen die beiden Orte 
auf gleichem Meridian und beobachtet man an beiden die Héhe oder den 
Zenitabstand eines und desselben Gestirnes bei seinem Meridiandurchgange, so 
ergibt die Differenz dieser beiden Winkel unmittelbar den Breitenunterschied 
der Orte. Auf diese Weise, also durch eine Breitengradmessung, bestimmte 
schon Eratosthenes etwa 200 v. Chr. den Erdumfang zu 250000 Stadien oder 
46250 km, wenn die Lange des Stadiums gleich 185 m angenommen wird. 

Bei einem Rotationsellipsoid, wie es die Erde nahezu ist, verhalt sich 
die Sache aber anders. Wahrend bei der Kugel die Kriimmung tiberall die 
gleiche ist, andert sich dieselbe bei einem Ellipsoid; sie ist am starksten am 
Aquator, am schwachsten an den Polen, wenn wir ebene Durchschnitte 
durch die Achse, also Ellipsen, betrachten. Die Polargegenden gehéren 
gleichsam zu einer Kugel von gréSerem Durchmesser als die Aquatorial- 
gegenden. Man sieht danach leicht ein, daB z. B. einem Bogen von 1° an 
den Polen eine gréBere lineare Entfernung entsprechen muB als am Aquator. 
Der Unterschied beider GréBen bestimmt die Exzentrizitat der Ellipse und 
damit die Abplattung des Ellipsoids oder die Differenz der beiden Achsen, in 
Teilen der groBen Achse der Ellipse ausgedriickt. Die Messungen von Mau- 
pertuis in Lappland und von Bouguer und La Condamine in Peru (1735 bis 
1744), die ersten, welche mit genaueren Apparaten und in hinreichend ver- 
-schiedener Breite vorgenommen wurden, ergaben nun die Lange eines Grades 
in Lappland zu 57438 Toisen, in Peru dagegen zu 56734 Toisen4), und 


1) 1 Toise = 1.95 Meter. 
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hieraus folgte eine Erdabplattung von !/,.5. Die Frage war damit prinzipiell 
entschieden, und es handelte sich von nun an nur um eine genauere Bestim- 
mung der Erddimensionen. Der gré8te Schritt geschah in den dreibiger Jahren 
des vorigen Jahrhunderts, besonders durch Bessel, der durch die Verbindung 
seiner eigenen, im Verein mit Baeyer in OstpreuBen ausgefiithrten Gradmessung 
mit den genauesten von Frankreich, England usw. unternommenen Bestim- 
mungen zu Resultaten gelangte, welche lange Zeit mit Recht als die sichersten 
gegolten und erst 1880 durch die von A. Clarke ermittelten Werte eine Ver- 
besserung gefunden haben. Letzterer konnte eine gréBere Zahl von Grad- 
messungen, die in den vorhergehenden Jahrzehnten namentlich in RuBland 
und Ostindien ausgefiithrt worden waren, zur Ableitung der Erddimensionen 
benutzen, bediente sich aber wesentlich der von Bessel in die Wissenschaft 
eingefiithrten Untersuchungsmethoden. Die folgenden Zahlen geben die Re- 
sultate in Metern: 


Halbe groBe Achse  Halbe kleine Achse Abplattung 
Bessel (1841) 6377397 6 356 079 1: 299.2 
Clarke (1880) 6378249 6 356 515 diet Z9350 


Nach Clarke ist also die Erde etwas gréBer als nach Bessel und mehr 
abgeplattet. Indessen bleiben bei Bessel wie bei Clarke, wenn man aus den 
theoretischen Daten die Langen der Gradbogen zuriickrechnet und mit den 
Beobachtungen vergleicht, noch Unterschiede iibrig, die weit groBer sind, 
als die Beobachtungsfehler zulassen. Diese Abweichungen sind auf die oben 
bereits erwahnten UnregelmaBigkeiten in der Massenlagerung der Erdrinde 
zuriickzufihren, die nicht etwa nur bei Gebirgen, sondern auch in ganz 
ebenen Gegenden vorhanden sind (Lotablenkungen). 

Spaiter haben die Methoden der Erdmessung eine wesentliche Er- 
weiterung erfahren. Mit Benutzung des elektrischen Telegraphen oder der 
drahtlosen Telegraphie besitzen die Langenbestimmungen eine solche Genauig- 
keit, daB neben den Breitengradmessungen auch Liangengradmessungen mit der 
eleichen Sicherheit ausgefiithrt werden kénnen. Ein anderes wichtiges Hilfs- 
mittel zur Bestimmung der Erdgestalt ist das Pendel. Wir sahen bereits, daB 
Pendel von gleicher Lange an verschiedenen Orten ungleich schwingen, lang- 
samer am Aquator, schneller an den Polen. Dieses Verhalten findet zum 
Teil seine Erklérung in der nach dem Aquator hin anwachsenden Zentri- 
fugalkraft, zum Teil aber in dem Umstande, daB die Erde keine Kugel ist, 
so daB sich die einzelnen Punkte der Erdoberflache nicht in derselben Ent- 
fernung vom Erdmittelpunkte befinden, in welchem die Anziehung der Erde 
konzentriert zu denken ist, Wird daher mit Hilfe des Pendels an zahlreichen, 
passend verteilten Punkten der Erdoberflache in bekannten Polhéhen die 
Schwerkraft bestimmt, so laBt sich daraus die mittlere Figur der Erde er- 
mitteln. Helmert hat 1901 auf diese Weise aus den bis dahin ausgefiihrten 
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Pendelbeobachtungen fiir die Abplattung der Erde den Wert 1 : 298.3 ab- 
geleitet, und er konnte spater (1908), besonders nachdem Hecker die Schwere 
auch auf hoher See bestimmt hatte, zeigen, daB das Geoid ein abgeplattetes 
Rotationsellipsoid ist, mit kleinen wellenférmigen Abweichungen, die den 
Betrag von + 100 m kaum einmal iibersteigen, vielmehr meist nur wenige 
Zehner von Metern erreichen. 

Alle diese Beobachtungen kénnen jedoch nur dann zu entscheidenden 
Resultaten fiihren, wenn sie nach gemeinsamem Plane iiber méglichst groBe 
Teile der Erdoberflache ausgedehnt werden. Es schlossen sich deshalb be- 
reits im Jahre 1866 auf Baeyers Vorschlag die meisten Staaten Europas zur 
Europaischen Gradmessung zusammen, die wenige Jahrzehnte spater durch 
Hinzutreten der wichtigsten auBereuropaischen Kulturstaaten zur Internatio- 
nalen Erdmessung erweitert wurde. 

Die von dieser groBartigen Organisation fast tiber die ganze Erde aus- 
gedehnten Messungen haben zu zwei neuen, sehr genauen Bestimmungen 
der Erddimensionen gefithrt. Es ergab sich fiir die halbe groBe Achse nach 


Hayford (1909) 6 378 388 m 
Helmert (1912) 6378 192 m. 


Die Abplattung fand Hayford dabei zu 1: 297.0. Die Unterschiede zwischen 
beiden Bestimmungen riihren daher, daB diese auf Messungen in verschie- 
denen Gebieten der Erde beruhen, bei denen also die Abweichungen des 
Geoids von dem Rotationsellipsoid nicht die gleichen sind. Man wird aber 
annehmen diirfen, daB die Unsicherheit in dem Werte der halben groBen 
Achse der Erde gegenwartig nicht mehr gréBer als etwa 150 m ist. 


7. Erklarung der Prazession. 


Eine ratselhafte Tatsache, welche durch die Gravitation vollkommen 
erklart wurde, war die Prazession der Nachtgleichenpunkte. Wir beschrieben 
diese frither (S. 14) als eine langsame, stetige Anderung der Lage des Himmels- 
pols unter den Sternen, die eine entsprechende Anderung in der Lage des 
Himmelsaquators zur Folge hat. Die Kopernikanische Lehre zeigt aber, daB 
die Himmelspole nur ein Bild der Erdpole sind, weil nicht der Himmel, 
sondern die Erde rotiert. Die Himmelspole geben einfach nur die bis zur 
Himmelskugel verlangerte Richtung der Erdachse an. Nach dem Koper- 
nikanischen System muB demnach die Prazession in einer Verainderung der 
Richtung der Erdachse bestehen, infolge deren ihre Projektion am Himmel, 
die Pole, einen Kreis von 231%4° Halbmesser in etwa 26000 Jahren zu be- 
schreiben scheinen. Newton erklarte nun diese Erscheinung als eine Wirkung 
~ der Attraktion von Sonne und Mond auf das infolge der Zentrifugalkraft 
entstandene Erdellipsoid. 


96 I, Geschichtliche Entwicklung des Weltsystems. 


Um diese Wirkung zu verstehen, denke man sich die abgeplattete Erde 
als aus einer genau kugelformig angeordneten Hauptmasse und einem 
langs des Aquators aufgelegten ringformigen Wulst zusammengesetzt. Auf 
die kugelférmige Hauptmasse wird keine Prazessionswirkung ausgeiibt. Da- 
gegen kénnen wir den ringformigen Wulst mit einem Kreisel oder Gyroskop 
vergleichen und auf ihn die Kreiselgesetze anwenden, wie sie durch das 
Experiment bekannt sind und auch theoretisch aus der Newtonschen 
Mechanik folgen. Ein Kreisel oder Gyroskop ist ein schwerer massiver Ring, 
der um eine Achse in schnelle Rotation versetzt werden kann; die Achse ist 
mit Hilfe zweier Halteringe kardanisch aufgehiangt, d. h. so, da sie frei nach 
allen Richtungen bewegt werden kann. Wird der Kreisel in schnelle Rotation 
versetzt, so behalt seine Rotationsachse stets dieselbe Richtung bei, wie wir 
auch immer das Haltegestell drehen und wenden mégen. Man denke sich 
jetzt die Rotationsachse vertikal und den Kreisel von oben gesehen entgegen 
dem Sinne des Uhrzeigers rotierend. Macht man nun den Versuch, die 
Rotationsachse aus ihrer Lage zu bringen, indem man oben mit dem Finger 
von vorn dagegen driickt, so zeigt sich die verbliiffende Erscheinung, daB 
sich die Achse nicht in der Richtung, in der der Druck erfolgt, bewegt, sondern 
da sie genau rechtwinklig dazu nach links ausweicht. Das ist die Erscheinung, 
welche die Prazession der Erdachse bewirkt.. Der Kreisel des Experiments 
wird durch den ringférmigen Wulst, den wir uns um den Aquator der Erde 
gelegt dachten, gebildet. Der Druck, den wir im Experiment mit dem Finger 
auf die Rotationsachse austibten, entspricht einer Kraft, die ihren Ursprung 
in der Anzichung der Sonne auf den ringformigen Wulst der Erde hat, und 
die bestrebt ist, den Wulst in die Ebene der Ekliptik zu ziehen, d. h. die 
Rotationsachse der Erde senkrecht zur Ekliptik zu stellen. Ihre Wirkung 
ist nun aber nicht, wie man zunichst vermuten kénnte, eine Annaiherung 
des Poles des Erdaquators an den Pol der Ekliptik, sondern es findet — 
genau wie bei dem oben beschriebenen Kreiselexperiment — ein Ausweichen 
des Erdpoles rechtwinklig zur wirkenden Kraft statt. Der Erfolg ist demnach 
eine langsame drehende Bewegung der Erdachse um die Ekliptikachse als 
Mittellinie. Weil die aufrichtende Kraft sehr klein ist, verlauft diese drehende 
Bewegung sehr langsam: erst in etwa 26000 Jahren beschreibt die Erd- 
achse einen vollen Kegelmantel um die Ekliptikachse. Die Folge dieser 
Bewegung der Erdachse ist, daB die Durchschnittspunkte von Aquator 
und Ekliptik, der Frihlings- und Herbstpunkt, langsam auf der Ekliptik 
wandern, eine Erscheinung, die als Prazession der Aquinoktien oben naher 
beschrieben ist. 

Die Natur der Prazessionsbewegung kann auch aus Fig. 17 (S. 45) er- 
sehen werden. Der Nordpol XN ist hier nach rechts geneigt, so da den Posi- 
tionen A und C die Solstitien, B und D die Aquinoktien entsprechen. Die 
Wirkung der Prazession ist die, da8 nach 6500 Jahren der Nordpol oder die 
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Achse dem Beschauer der Figur unter dem gleichen Winkel von etwa 231° 
zugekehrt sein wird, die Solstitien also in B und D, die Aquinoktien in A 
und C liegen werden. Nach weiteren 6500 Jahren waren Achse und Nordpol 
nach links statt nach rechts geneigt, nach abermals 6500 Jahren vom Beob- 
achter weg (hinter die Ebene des Papieres) und endlich am Schlusse der 
vierten Periode wieder wie in der jetzigen Lage. 

Bisher wurde nur von der Prazessionswirkung der Sonne auf die Erde 
gesprochen. Eine im gleichen Sinne wirkende Kraft wird aber auch von 
dem Monde auf die Erde ausgeiibt. Die Kraft, die vom Monde auf den rotie- 
renden ringférmigen Wulst um den Erdaquator ausgetibt wird, sucht die 
Erdachse senkrecht zur Mondbahnebene zu stellen. Da nun die Mondbahn 
nur wenig, etwa 5°, gegen die Ekliptik geneigt ist, sind die Prazessions- 
wirkungen von Sonne und Mond nahezu gleichgerichtet und addieren sich zu- 
einander. Man nennt daher die gesamte Prazession die Luni-Solar-Prazession. 
Von dem Betrage von 50’, um den infolge der gesamten Prazession die 
Aquinoktialpunkte jahrlich auf der Ekliptik fortriicken, entfallen 34’’ auf 
die Wirkung des Mondes und nur 16’’ auf die Wirkung der Sonne, die Wir- 
kung des Mondes ist also bedeutend gréBer als die der Sonne. 

Uber die gleichférmig mit der Zeit fortschreitende Prazession lagern sich 
kleinere periodische Schwankungen, die man unter dem Namen ,, Nutation 
der Erdachse‘‘ zusammenfaBt. Diese Schwankungen werden durch peri- 
odische Einfliisse hervorgerufen, die durch periodische Veranderungen in der 
Bahnbewegung und Bahnlage von Erde und Mond bedingt sind. Das wich- 
tigste Glied der Nutation hat eine Periode von 19 Jahren und eine Ampli- 
tude von 17”. Es wird durch eine schon oben erwahnte Veranderung der 
Lage der Mondbahn hervorgerufen, derzufolge die Mondknoten auf der 
Ekliptik wandern und in 19 Jahren einen vollen Umlauf ausfiihren. 
Die dadurch bedingte Anderung der Neigung des Erdaquators gegen die 
Mondbahn bringt eine Schwankung von gleicher Periode in der Prazession 
mit sich. 


8. Ebbe und Flut. 


Seefahrenden Nationen des Altertums war es schon bekannt, daB eine 
eigentiimliche Beziehung zwischen den Erscheinungen der Ebbe und Flut 
und der taglichen Bewegung des Mondes besteht. Casars Schilderung seiner 
Fahrten durch den Kanal lehrt, daB er das GesetzmaBige des Phanomens 
kannte. Bei der Beschreibung der Mondbewegung wurde gezeigt, daB der 
Mond infolge seiner Bahnbewegung um die Erde taglich etwa drei Viertel- 
‘stunden spater aufgeht, den Meridian passiert und untergeht. Die ,,@ezeiten 
(Tiden) treten zweimal taglich ein, aber jeden Tag um etwa den Betrag 
der Mondverziégerung spater. Hiernach treffen die Gezeiten fiir einen ge- 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 7 
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gebenen Erdort jedesmal wieder ein, wenn der Mond nahe an demselben 
Punkte seines scheinbaren taglichen Laufes ist. 

Die Ursache dieser Erscheinung und ihre Beziehung zum Monde war 
dunkel, bis die Gravitationstheorie lehrte, daB sie von der Anziehung des 
Mondes auf die Gewidsser des Ozeans herriihrt. Der Grund, warum Ebbe 
und Flut eintreten, und zwar zweimal am Tage, wird durch folgende Be- 
trachtung ersichtlich. In Fig. 26 sei @ der Mond, £ der Mittelpunkt der 
Erde. Die dem Monde zugewandte Seite der Erdoberflache wird nun von 
ihm stérker angezogen als der Mittelpunkt, die dort gelegenen fliissigen 
Teile werden also nach C hingezogen. Der Mittelpunkt # wiederum wird 
stirker angezogen als die vom Monde abgekehrte Seite; fliissige Teile werden 
sich also hier nach Derheben. Zu gleicher Zeit findet demnach an einem Erdort 
und dem diametral gegentiber liegenden Flut, an den zwischen beiden liegen- 
den Punkten (A und B) Ebbe statt. Ein Punkt G der Erde rotiert relativ 
zum Mond in etwa 2434, um den Mittelpunkt H#; es treten also fiir ihn in 


Fig, 26. Anziehung des Mondes auf die fliissige Erde. 


dieser Zeit die durch CBDA angedeuteten Phasen ein, zweimal Flut und 
zweimal Ebbe. Da der Mond sich nicht sehr weit vom Aquator entfernt, 
werden auch Flut und Ebbe in den Aquatorialgegenden der Erde im all- 
gemeinen am starksten sein und sich gegen die Pole hin allmahlich verlieren, 
sofern nicht die lokalen Einfliisse durch die Gestaltung der Kontinente und 
Inseln Abweichungen vom regelmaBigen Verlauf erzeugen. 

Gehorchte das Wasser sofort der Anziehungskraft des Mondes, so wiirde 
stets Flut sein, wenn der Mond den Meridian (in der oberen oder unteren 
Kulmination) passiert, und stets Ebbe, wenn er auf- oder untergeht. Aber 
wegen der Tragheit muB eine gewisse Zeit vergehen, bis die immerhin sehr 
geringe Kraft das Wasser in Bewegung zu setzen vermag, und einmal in 
Bewegung, bleibt es auch noch einige Zeit darin, nachdem die Kraft auf- 
gehort und entgegengesetzt zu wirken begonnen hat. Wire die Bewegung 
des Wassers durch nichts behindert, so wiirde demnach Hochwasser einige 
Stunden nach dem Meridiandurchgange des Mondes stattfinden. Indessen 
stéren die Kontinente und die Inseln die freie Bewegung des Wassers, und 
zwar beeinflussen sie die Flutwelle in solchem MaBe, daB dieselbe in manchen 
Fallen viele Stunden, ja selbst einen ganzen Tag spater eintritt. Mitunter 
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treffen zwei Wellen gleicher Phase zusammen und bewirken auf diese Art 
ein ungewohnlich starkes Hochwasser, oder sie haben eine lange Bai hinauf- 
zugehen und erzeugen das Hochwasser alsdann durch die eintretende Stauung; 
an einzelnen Orten (z. B. in der Fundybai an der Ostkiiste der Vereinigten 
Staaten) treffen beide Ursachen zusammen und lassen so das Hochwasser 
bis zu 20 m und dariitber anwachsen. 

Aus dem gleichen Grunde wie der Mond bringt auch die Sonne eine 
Flut hervor; wegen der weit gréBeren Entfernung der Sonne ist die Wirkung 
indessen geringer, némlich nur vier Zehntel von der des Mondes. Zur Zeit 
des Neu- und des Vollmondes vereinigen sich die Anziehungen beider Korper, 
da sie alsdann in derselben Richtung auf die Erde wirken, und Ebbe und 
Flut sind zu diesen Zeiten betrachtlicher als im Durchschnitt; wir haben 
dann die sog. Springfluten. Ist andererseits der Mond im ersten oder im letzten 
Viertel, so tiben beide Kérper entgegengesetzte Wirkung aus; Ebbe und Flut 
sind also kleiner als im Durchschnitt (Nippfluten). 
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Zweiter Teil. 


Praktische Astronomie. 


Einleitung. 


Die praktische Astronomie besteht in der Untersuchung und Benutzung 
von Instrumenten und in der Darlegung der Methoden, welche der Astronom 
bei seiner Arbeit, den Himmel zu durchforschen, anwendet. Bis zur Mitte 
des vorigen Jahrhunderts wurde die Aufgabe der Astronomie sehr eng be- 
erenzt. Noch im Jahre 1840 schrieb Bessel: ,, Die Astronomie hat keine andere 
Aufgabe, als Regeln fiir die Bewegung jedes Gestirns zu finden, aus welchen 
sein Ort fiir jede beliebige Zeit folgt“’, und an einer anderen Stelle: ,, Alles, 
was man sonst noch von den Himmelskérpern erfahren kann, z. B. ihr Aus- 
sehen und die Beschaffenheit ihrer Oberflachen, ist zwar der Aufmerksamkeit 
nicht unwert, allein das eigentlich astronomische Interesse berithrt es nicht.“ 
Seitdem ist, besonders infolge der Einfiithrung der Spektralanalyse in die 
Wissenschaft, ein gewaltiger Umschwung in den Ansichten tiber die Aufgaben 
der Astronomie eingetreten, und heute besitzt die Frage nach der Beschaffen- 
heit der Himmelskérper genau die gleiche Berechtigung und dasselbe Interesse 
wie die Frage nach den Bewegungen der Gestirne. Die altere Astronomie, 
welcher der Anschauung Bessels gemaéB die Bestimmung der Positionen 
der Gestirne zufallt, wird neuerdings als Astrometrie bezeichnet, wahrend 
der neuentstandene Zweig der astronomischen Wissenschaft, welcher sich 
mit der physischen Beschaffenheit der Himmelskorper beschaftigt, Astrophysck 
gvenannt wird. 

Wir werden hier zunachst die Instrumente und Methoden der Astro- 
metrie beschreiben und dann (Kapitel IV) niher auf die Hilfsmittel der 
Astrophysik eingehen. 

Wie die theoretische, so hat sich auch die praktische Astronomie aus 
den einfachsten Anfangen im Laufe der Jahrhunderte entwickelt In vor- 
historischen Zeiten haben zur Beobachtung der Erscheinungen am Himmel 
eigentliche Instrumente jedenfalls ganzlich gefehlt. Man brauchte fiir die 
Zwecke des taglichen Lebens, fiir Ackerbau oder Schiffahrt nur den Auf- 
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und Untergang der Gestirne oder den Stand der Sonne genahert zu kennen, 
und so ergaben sich als natiirlichste Hilfsmittel der Horizont sowie jeder 
schattenwerfende Gegenstand. Der in der Natur gegebene Kreis des Hori- 
zouts fithrte allmahlich zu maschinellen Nachbildungen, und Tiirme und 
Baume gaben die erste Idee zu Gnomonen und Sonnenuhren. Die altesten 
wirklichen Instrumente waren in der Hauptsache der Gnomon, das parallak- 
tische Lineal (Triquetrum) und die Armillarsphare. 

Der Gnomon war wenig mehr als eine groBe Sonnenuhr einfachster 
Konstruktion, durch welche die Héhe der Sonne und ihre Entfernung von 
der Mittagslinie aus der Lange*und Richtung des Schattens einer senkrechten 
Saule (a6, Fig. 27) bestimmt wurde. Ware die Sonne nur ein leuchtender 
Punkt, so wiirde diese Methode ziemlich genau sein, weil dann der Schatten 
scharf begrenzt ware. Tatsachlich zeigt aber die Sonne eine Scheibe von 
betrachtlichem Durchmesser, und der Schatten eines jeden Gegenstandes 
wird deshalb in einiger Entfernung so verwaschen und schlecht begrenzt, 
daB man schwer angeben kann, wo er endet. 

Trotz der Einfachheit dieses In- 
struments scheint es doch allgemein 
von den Alten zur Bestimmung der 
Zeiten, zi denen die Sonne die Aqui- 
noktien und Solstitien erreichte, be- 
nutzt worden zu sein. Der Tag, wo @ 
der Schatten am kiirzesten war (6c Fig. 27. 

Fig. 27), bezeichnete das Sommer- ; 

solstitium, und eine Vergleichung der Schattenlainge mit der Hohe des Stabes 
gab durch einfache trigonometrische Rechnung die Hohe der Sonne. Der 
Tag mit dem langsten Schatten (bc’’) markierte das Wintersolstitium, und 
die beiden Tage, wo die Sonnenhdhe in der Mitte zwischen den Solstitial- 
héhen lag (bc’), ergaben die Aquinoktien. So diente dieses einfache Instru- 
ment dazu, die Jahreslinge mit einer fiir die Zwecke des taglichen Lebens 
ausreichenden Genauigkeit zu bestimmen. Unsere heutigen Methoden sind 
indessen dieser urspriinglichen so weit tiberlegen, daB wir jetzt die Stellung 
der Sonne zu einer beliebigen Zeit, sei es auch vor mehr als 2000 Jahren 
weit genauer berechnen kénnen, als sie damals mittels des Gnomons beob- 
achtet werden konnte. 

Das parallaktische Lineal oder Triquetrum bestand im wesentlichen aus 
einem Visierstabe, der an einem vertikalen Stabe befestigt und auf einem 
dritten, geteilten verschiebbar war. Visierstab und vertikaler Stab bildeten 
die Schenkel eines gleichschenkligen Dreiecks, dessen Grundlinie durch den 
-geteilten Stab gegeben wurde; an letzterem las man die Hohe des anvisierten 
Gestirns ab. Fig. 28 gibt ein von Tycho Brahe konstruiertes, dem gleich- 
artigen Instrument des Kopernikus nachgebildetes Triquetrum wieder. 
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Die schon im Altertum angewandte Armillarsphare bekundete einen 
nicht unbedeutenden Fortschritt der astronomischen Instrumente. Die 
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Fig. 28. Triquetrum oder parallaktisches Lineal. 


Armilarsphdre1) oder Armille bestand aus einer Kombination von mehreren 
Kreisen, die den Fundamentalkreisen der Sphire entsprechend gestellt werden 
konnten. Der Kreis # J (Fig. 29) wurde in die Ebene der Ekliptik gebracht, 
dann entsprachen PP 
den Polen  derselben. 
Das Ganze wurde nun 
in der Ebene EI so ge- 
dreht, daf der Kreis 
Ap My durch die Pole 
pp des Aquators ging. 
Das innere Kreispaar 
war nun um PP als 
Achse drehbar, und an 
ihm war ein Diopter an- 
gebracht, d. h. eine Hin- 
richtung zum genauen 
Anvisieren eines Ob- 
jekts, die darin bestand, 
da durch eine dicht vor 
dem Auge befindliche 
feine Offnung hindurch 
eine etwas entferntere 


Fig. 29. 
Armillarsphire nach der Beschreibung von Ptolemaus., 


1) Die Armillarsphiren werden haufig auch ,,Astrolabien‘t genannt. Gewéhnlich 
versteht man aber unter Astrolabium ein anderes, erst von den Arabern erfundenes In- 
strument, welches zur Messung der Hohen der Gestirne und zugleich auch zur mechanischen 
Lésung verschiedener Aufgaben der sphirischen Astronomie diente. 
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Marke mit dem Objekt zur Deckung gebracht wurde. Durch Einstellung 
des Diopters auf das zu beobachtende Gestirn konnte die Linge und Breite 
desselben ermittelt werden. Durch Messungen mit Armillarspharen und ahn- 
lichen Instrumenten wurden Hipparch und Ptolemaus in den Stand ge- 
setzt, die gréBeren Ungleichheiten in den Bewegungen von Sonne, Mond 
und Planeten sowie die Orter der Fixsterne zu bestimmen. 
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Fig. 30. Der groBe Mauerquadrant des Tycho Brahe. 


Auch der Mauerquadrant, ein im Meridian an einer Mauer angebrachter 
und mit Teilung und Absehvorrichtung versehener Viertelkreis, war in seiner 
einfachsten Form schon Ptolemaus bekannt, scheint aber von ihm nur zu 
Sonnen- und Mondbeobachtungen benutzt worden zu sein. 

Die Araber, die Trager der Wissenschaften zu Beginn des Mittelalters, 
legten zwar den Hauptwert auf VergréBerung der Dimensionen der bekannten 
Instrumente, ersannen und konstruierten wahrscheinlich aber auch einige 


104 Il. Praktische Astronomie. 


neue, die indessen keinen wesentlichen Fortschritt der Beobachtungskunst 
herbeiftthrten. 

Das spatere Mittelalter vervollkommnete die Instrumente und Becb- 
achtungsmethoden nur wenig, und selbst der gréBte Beobachter seiner Zeit, 
Tycho Brahe, muBte sich noch im wesentlichen mit ihnen begniigen. Indessen 
gelang es ihm doch, durch sorgfaltige Ausfithrung, Aufstellung und Benutzung 
seiner Instrumente, ganz besonders durch wesentliche Verbesserung der Qua- 
dranten, eine weit gréBere Genauigkeit als alle seine Vorganger zu erreichen. 
Wihrend die Orter des Ptolemaius oft noch 10’ und dariiber falsch waren, 
kommen Fehler von 2’ oder dem fiinfzehnten Teile des Monddurchmessers 
bei Tycho nur selten vor. 

Die umstehende, ebenso wie 
Fig. 28 aus Tychos Werk ,,Astro 
nomiae instauratae mechanica* 
entnommene Fig. 30 stellt seinen 
eroBen Mauerquadranten dar, eines 
der machtigsten Instrumente seiner 
auf der Insel Hveen errichteten 
Sternwarte Uranienburg. BC ist 
der im Meridian an einer Mauer be- 
festigte Quadrant mit den beweg- 
lichen Dioptern D und £; im 
Zentrum des Quadranten an einer 
zweiten, rechtwinklig zur ersten 
stehenden Mauer befindet sich das 
feste Diopter A. Der Beobachter F 
blickt durch # und A nach dem Ge- 
stirn; der Gehilfe H liest die Zeit an 
den Zifferblattern K und J der Uhr?) 
ab, und der Gehilfe G notiert diese, 
ae sowie die am Quadranten abgelesene 

a on ae Meridianhéhe (CZ). Dies Ward 
Fig. 31. GroBer Quadrant von Hevel. welche den Mauerquadranten tragt, 
ist mit einem Gemalde geschmiickt, welches Tycho selbst, an einem Tische 
sitzend, darstellt; der Hintergrund des Bildes zeigt andere Riume des Ob- 
servatoriums mit verschiedenen Instrumenten und Apparaten. Von dem- 
selben Typus wie die Tychonischen Instrumente, wenn auch noch etwas voll- 
kommener, waren diejenigen des Hevelius in Danzig, der, obwohl er zur Be- 
trachtung der Himmelskérper bereits das Fernrohr eifrig verwandte, doch fiir 
seine zur Messung von Winkeln bestimmten Instrumente noch an den alten 
Visieren festhielt. Fig. 31 zeigt einen seiner Quadranten aus dem Jahre 1659. 


1) Uber die Zeitmesser, die Tycho benutzte, ist uns nichts Niheres iiberliefert worden. 
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Wesentlich verfeinert wurden indessen die astronomischen Beobach- 
tungen erst durch die Verbindung des Fernrohres mit den Winkelmeb- 
instrumenten, wie iiberhaupt die Erfindung des Fernrohres eine neue Epoche 
der astronomischen Wissenschaft einleitete. 


KARIL ELS. 


Das Fernrohr. 


1. Die altesten Fernrohre. 


Das Fernrohr ist ein so wesentlicher Teil jedes astronomischen MeB- 
instruments, daB es, abgesehen von seiner selbstandigen Bedeutung, die 
erste Stelle in jeder Beschreibung astronomischer Instrumente beanspruchen 
darf. Die Frage, wer das erste Fernrohr konstruierte, ist lange diskutiert 
worden und wird vielleicht nie endgiiltig gelést werden. 

Als geschichtliche Tatsache steht fest, da8 das Fernrohr zuerst in Hol- 
land wirklich ausgefithrt wurde; aber der Wunsch der Erfinder und Behérden, 
ein Instrument von so auBerordentlichen Eigenschaften moglichst allein 
auszunutzen, verhinderte die Verbreitung der Kenntnis seiner Konstruktion. 
Die Ehre des Erfinders oder ersten Verfertigers beanspruchen nun mit fast 
gleichem Rechte Lipperhey und Metius, mit geringerem Jansen, von denen 
der zweite Glasschleifer in Alkmaar, die beiden anderen Brillenmacher in 
Middelburg waren. 

Die Anspriiche von Zacharias Jansen wurden seinerzeit von P. Borelli 
lebhaft verfochten. Nach seinem Bericht hatte Jansen ein Fernrohr von 
40 cm Lange dem Prinzen Moritz von Nassau gezeigt und dieser, den hohen 
Wert der Erfindung fiir den Krieg erkennend, ihm eine Summe Geldes an- 
geboten, damit er Stillschweigen dartiber bewahre. Jedoch beruht Borellis 
Erzahlung wesentlich auf dem Zeugnis einiger alter, mit Jansen bekannter 
oder verwandter Leute und kann durchaus nicht als beweisend angesehen 
werden. 

Um 1830 wurden schriftliche Dokumente aufgefunden, welche zeigen, 
daB die Generalstaaten von Holland am 2. Oktober 1608 iiber ein Patent 
verhandelten, welches Johann Lipperhey, den Borelli den zweiten Erfinder 
des Fernrohres nennt, fiir ein Instrument verlangte, mit dem man in die 
Ferne sehen kénnte. Nahe zu derselben Zeit hatte auch Jakob Metius sich 
um ein Patent beworben. Die Regierung versagte Lipperhey das Patent, 
weil die Erfindung bereits bekannt ware; indessen bestellte sie verschiedene 
Instrumente bei ihm und riet, deren Konstruktion geheim zu halten. 
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Es geht hieraus hervor, daB zwar der erste Erfinder des Fernrohres 
schwer mit Sicherheit zu ermitteln ist, daS aber das Instrument selbst in 
Holland Ende 1608 schon bekannt gewesen sein muB. Etwa neun Monate 
nach den Eingaben von Lipperhey und Metius erhielt Galilei, wie er selbst 
berichtet, Nachricht iiber die merkwiirdige hollandische Erfindung. Da 
nichts tiber die Konstruktion bekannt geworden sei, habe er dariiber nach- 
gedacht und sei so gliicklich gewesen, in kurzer Zeit ein dreimal vergréBerndes 
Fernrohr anzufertigen. Tatsache ist jedenfalls, da8 er schon 1609 Fernrohre 


a 


Fig. 32. 


konstruierte und mit ihnen bald darauf die Flecke der Sonne, die Phasen 
der Venus, die Satelliten des Jupiter, die sonderbaren henkelférmigen An- 
sitze des Saturn, endlich viele der Millionen von Sternen fand, welche dem 
bloBen Auge als leuchtende MilchstraBe erscheinen. Aber auch das gréBte 
seiner Instrumente vergroBerte nur etwa 30 mal und war in seiner Konstruktion 
noch so unvollkommen, daB ein gleich starkes Fernrohr unserer Tage sehr 
viel mehr gezeigt haben wiirde. 

Das Galileische oder hollindische Fernrohr besteht aus zwei Linsen, von 
denen die dem Gegenstande zugewendete, das Objektw (O Fig. 32), konvex 
itn See Sa 


D 


a ——— 


Fig. 33. 


geschliffen ist, die Lichtstrahlen also sammelt, wahrend die dem Auge zu- 
gekehrte Linse, das Okular (0), eine konkave oder Zerstreuungslinse ist. Die 
Linse O allein wiirde von einem unendlich entfernten Gegenstande ein um- 
gekehrtes Bild entwerfen; bevor die Lichtstrahlen sich aber zu einem Bilde 
vereinigen, treffen sie das Okular 0, werden von demselben wieder parallel 
gemacht und scheinen sich nun dem dahinter befindlichen Auge zu einem 
vergroBerten, aufrechten, unendlich fernen Bilde zu vereinigen. Den Gang 
eines parallel auffallenden Strahlenbiindels nach der Brechung in beiden 
Linsen zeigt die Fig. 53. Bei dieser Einrichtung kommt ein reelles Bild des 
Objekts im Fernrohre nicht zustande, vielmehr wird das Bild erst durch das 
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Auge erzeugt, und das Auge gehért also als optischer Teil zum Fernrohre; 
man nennt die auf diese Weise erzeugten Bilder virtuelle Bilder. 

Diese Form des Fernrohres wird noch jetzt bei unseren Opernglasern 
und Feldstechern gebraucht, weil sie kiirzer ist als die des astronomischen 
oder Keplerschen Fernrohres. Kepler namlich, der sich tiberhaupt um die 
Dioptrik oder die Lehre von der Brechung des Lichtes die gréBten Ver- 
dienste erwarb!), benutzte anstatt der Konkavlinse Galileis als Okular eine 


Fig. 34. 


kleine Konvexlinse (0, Fig. 34). Die von einem Stern ausgehenden Strahlen 
vereinigen sich im sog. Brennpunkte F und divergieren von hier aus wieder; 
das reelle Bild in F wird nun im Keplerschen Fernrohre, dessen Prinzip 
unsern heutigen astronomischen Fernrohren oder Refraktoren zugrunde 
liegt, vom Auge durch die kleine Konvexlinse 0, welche als Lupe wirkt, 
betrachtet. Die Vereinigungsweite OF parallel auf die Konvexlinse O fallender 
Strahlen heiBt die Brennweite der Linse. Da das Okular o etwa so stehen 
muB, daB die von F weitergehenden Strahlen nahezu parallel in das Auge 
treten, so fallt F auch nahezu mit dem Brennpunkte des Okulars zusammen, 
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Fig. 35, 


und die Linge eines einfachen Keplerschen Fernrohres ist deshalb ungefahr 
gleich der Summe der Brennweiten von Objektiv und Okular. 

Haben wir statt eines einfachen Punktes einen ausgedehnten Gegen- 
stand, wie den Mond, ein fernes Haus, Schiff usw., der dem Auge unter 
einem bestimmten Winkel erscheint, so werden die von einem jeden Punkte 
des Objekts ausgehenden Strahlen durch das Objektiv O in einem ent- 
sprechenden, in der Nahe von F gelegenen Punkte vereinigt. Nach dioptrischen 
Gesetzen ist das verkleinerte Bild ab des Gegenstandes AB (Fig. 35) um- 
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1) In seiner 1611 zu Augsburg erschienenen Schrift ,,Dioptrice’’ entwickelt er zu- 
erst die Theorie des hollindischen und des astronomischen Fernrohrs. 
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eekehrt und liegt in einer zur optischen Achse CF senkrechten Ebene, der 
Bildebene, deren Abstand vom Objektiv von der Entfernung des betrachteten 
Gegenstandes AB abhingt. Diejenige Bildebene, in der sich ein unendlich 
weit entferntes Objekt abbildet, heiBt die Brenn- oder Fokalebene; man 
findet einen jeden Bildpunkt, wenn man vom Gegenstandspunkt aus durch 
den Mittelpunkt von O eine gerade Linie nach der Brennebene zieht. Das 
kleine Bild ab kann nun wieder durch die Okularlinse o noch betrachtlich 
vereréBert werden. Durch das Objektiv allein wird, in Winkelma8 aus- 
vedriickt, auch schon eine Vergré®erung erzielt; denn betrachten wir das 
Bild a6 auch nur mit bloBem Auge, so erscheint es offenbar unter gréBerem 
Winkel als der weiter entfernte Gegenstand AB. Je naher man das Auge 
an ab bringt, desto gréBer wird auch das Bild erscheinen. Da man aber 
nur innerhalb gewisser Grenzen scharf sehen kann (die deutliche Sehweite 
schwankt zwischen 15 cm und 25 cm), so mu8 man sich bei gréBerer An- 
niherung einer konvexen Zwischenlinse, eben des Okulars, bedienen. 

Das Verhaltnis der beiden Winkel, unter welchen vom Auge oder strenger 
vom Okular das Bild a6 und der Gegenstand AB gesehen werden, oder die 
Vergréberung des Fernrohres, hingt von den Brennweiten der Objektiv- und 
der Okularlinse ab. Ist die Brennweite eines Objektivs noch einmal so groB 
als die eines anderen, so wird, bei gleichem Okular, ein Gegenstand durch 
das erstere noch einmal so groB erscheinen, als durch das zweite, dreimal 
so groB, wenn die Brennweite die dreifache ist, usw. Bleibt das Objektiv 
unverandert, und nehmen wir verschiedene Okulare, so wird umgekehrt die 
VergréBerung desto kleiner, je groBere Brennweite das Okular hat, weil sich 
dann das Auge (und Okular) vom Bilde immer mehr entfernt. Wir werden 
demnach die VergréBerung eines Fernrohres finden, wenn wir die Brennweite 
des Objektivs durch die des Okulars dividieren. Ist z. B. die Objektivbrenn- 
weite 1 m, die Okularbrennweite 1 cm, so ist die VergroBerung 100fach; ist 
die Okularbrennweite aber 144:cm, so wird die Vergré8erung die doppelte, 
200fach, sein, ebenso aber auch, wenn die Objektivbrennweite 2 m, die 
Okularbrennweite 1 cm betragt. Kehrt man das Fernrohr um und sieht durch 
das Objektiv, wie vorher durch das Okular, so werden jetzt die Gegenstinde 
in demselben Verhaltnis verkleinert, wie vorher vergréBert erscheinen. 

Es diirfte hiernach scheinen, als kénnte man jederzeit durch Okulare 
von hinreichend kurzer Brennweite beliebig starke VergréB8erungen hervor- 
bringen. Das ist aber nicht der Fall, denn keine Linse vereinigt alle Licht- 
strahlen absolut genau in demselben Punkte. Geht gewéhnliches Sonnen- 
licht durch ein Prisma, so werden die verschiedenen Farben ungleichmaBig 
gebrochen, Rot am wenigsten und Violett am meisten. Dasselbe geschieht 
bei einer Linse, die wir uns als aus Prismen zusammengesetzt denken kénnen; 
die roten Lichtstrahlen werden am wenigsten abgelenkt, die violetten am 
meisten, und die Brennweite ist demnach fiir die roten Strahlen eine andere 
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und zwar gréBere, als fiir die violetten, wihrend die mittleren Farben da- 
zwischen fallen (vgl. Fig. 36, wo r der Vereinigungspunkt der roten, v der 
der violetten Strahlen ist). Da das von den meisten Objekten ausgehende 
Licht aus verschiedenen Farben zusammengesetzt ist, so ist es im alleemeinen 
unméelich, ein vollkommen farbenfreies Bild eines Sternes, Planeten, des 
Mondes oder eines sonstigen Gegenstandes zu erhalten; man sieht nur eine 
Mischung von verschiedenfarbigen Bildern. Wird eine hinreichend schwache 
VergréBerung benutzt, so ist die Stérung gering, die Rinder des Bildes werden 
aber stets undeutlich und farbig. Bei starkerer VergréBerung erscheint zwar 
das Objekt gréBer, aber die farbigen und verwaschenen Rander werden 
gleichfalls und in demselben Verhaltnis gréBer, und der Beobachter sieht 
daher nicht mehr Einzelheiten als vorher. Diese Trennung und Zerstreuung 
des Lichtes durch eine Linse hei8t Farbenabweichung oder chromatische 
Aberration. Auch das Auge, als optischer Apparat betrachtet, besitzt chro- 
matische Aberration, die fiir gewohnlich nicht merklich ist, unter besonderen 
Umstanden jedoch sehr deutlich wahrgenommen werden kann. 
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Diese Farbenabweichung war die Schwierigkeit, auf welche die Nach- 
folger von Galilei und Kepler bei ihren Versuchen, das Fernrohr zu vervoll- 
kommnen, stieBen, und die sie nicht zu iiberwinden vermochten. Indessen 
fanden sie, daB bei VergréBerung des Bildes durch Verlangerung der Brenn- 
weite die chromatische Aberration betrachtlich weniger zunimmt als bei 
stirkerer OkularvergroBerung. Nimmt man ein Objektiv von bestimmtem 
Durchmesser, so ist das Bild eines Gegenstandes im ganzen nicht verwaschener 
und farbiger bei einer Brennweite von 20 m als von 2 m, und dasselbe Okular 
kann daher mit dem gleichen Erfolge in beiden Fallen angewandt werden. 
Das Bild im Brennpunkte des ersteren ist aber 10mal so groB als das im 
zweiten Fernrohr, und man erhalt daher mit demselben Okular im ersten Falle 
auch eine 10mal starkere VergréBerung. Huygens, Dominicus Cassini, Heve- 
lius und andere Astronomen der zweiten Halfte des 17. Jahrhunderts kon- 
struierten und benutzten deshalb Fernrohre von 30, 40 und mehr Meter 
Linge. Manche verzichteten ganz auf das Rohr, in welches Objektiv und 
_Okular sonst gefaBt werden, und verbanden die beiden Linsen durch eine 
lange Stange oder brachten das Objektiv auf emer hohen Saule an, wahrend 
das Okular sich in der Nahe des Bodens befand. Zur Veranschaulichung 
dieser schwerfalligen Instrumente geben wir nachstehend (Hig. 37) ein Bild 
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aus Bianchinis Werk: ,,Hesperi et Phosphori nova phaenomena”™ (Rom 1728), 
worin dieser italienische Astronom seine Beobachtungen der Venusrotation 
beschreibt. 
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Fernrohr aus dem Beginn des 18. Jahrhunderts. 


Fig. 37. 
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2. Das achromatische Fernrohr. 


Mehr als ein Jahrhundert verfloB seit der Erfindung des Fernrohrs, 
ehe eine Methode zur Verminderung der Farbenabweichung einer Linse er- 
dacht und ausgefiithrt wurde. 1730 gelang es dem Englander Moor Hall, die 
richtigen Prinzipien zu finden und die ersten achromatischen Fernrohre zu 
konstruieren. 1758 erhielt John Dollond ein Patent auf die Verfertigung 
achromatischer Fernrohre, obwohl es, wie eben erwihnt, feststeht, daB es 
solche schon vorher gegeben hat. Mathematisch wurde das Problem von 
Leonhard Euler behandelt. Um die Erfindung des achromatischen Fern- 
rohrs zu verstehen, miissen wir uns vergegenwartigen, daB ein Strahl weiBen 
Lichtes, der unter einem beliebigen Winkel auf irgendein durchsichtiges Me- 
dium trifft, z. B. auf Glas, bei semem Durchgange durch das Medium eine 
zweifache Anderung erleidet. Einmal wird er von seiner urspriinglichen 
Richtung abgelenkt oder gebrochen, und der Betrag der Brechung hangt fiir 
dasselbe Medium von dem Einfallswinkel ab, fiir verschiedene Medien auBer- 

Loe) 


dem aber von dem sogenannten Brechungsvermégen derselben. Dann aber 
findet auch eine Zerlegung des weiBen Lichtes in die einzelnen Strahlen- 
gattungen statt, das Licht wird dispergiert. Auch die Starke der Dispersion 
hangt fiir dasselbe Medium von dem Einfallswinkel ab und fiir verschiedene 
Medien von dem Dispersionsvermégen derselben. Fallt ein Lichtstrahl auf ein 
Glasprisma, so findet beim Durchgange sowohl Brechung als Dispersion statt, 
d. h. der Lichtstrahl wird von seiner urspriinglichen Richtung abgelenkt und 
eleichzeitig in seine verschiedenen Farben zerlegt. Es gibt nun zwei Glas- 
sorten, Kron- (Crown-) und Flintglas, welche die Eigenschaft besitzen, daB 
sie zwar sehr nahe dasselbe Brechungsvermégen haben, da aber das Dis- 
persionsvermégen des einen (Flint) nahe doppelt so groB ist, als das des 
anderen (Kron). Setzt man demnach ein Kronglasprisma BAC in der Weise, 
wie dies Fig. 38 zeigt, mit einem Flintglasprisma AC D vom halben brechenden 
Winkel zusammen, so ist es klar, daB ein Lichtstrahl RS zwar abgelenkt 
wird — nahe um die Halfte des Betrages, wie dies beim Kronglasprisma 
- allein geschehen wiirde —, daB aber eine Dispersion oder Farbenzerlegung 
nicht mehr stattfindet. Ein derartig zusammengesetztes Prisma, ein achro- 
matisches, lést also die Aufgabe, einen Lichtstrahl abzulenken, ohne ihn zu 
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dispergieren. Dieselbe Aufgabe ist nun fiir eine Linse zu losen: Sie soll die 
Lichtstrahlen so brechen, da8 sie sich in einem Punkte vereinigen ohne gleich- 
zeitige Zerlegung in die Farben. 

Um nach diesem Prinzip ein farbenfreies oder achromatisches Objektiv 
herzustellen, wird eine Konvexlinse aus Kronglas mit einer Konkavlinse aus 
Flintglas von etwa halb so starker Kriimmung kombiniert. Eine genaue 
Regel iiber das Verhaltnis der beiden Kriimmungen kann nicht gegeben 
werden, weil das Brechungsvermégen nicht nur verschiedener Glassorten, 
sondern selbst von Stiicken derselben Glasart verschieden ist; das passende 
Verhaltnis mu8 vielmehr in jedem einzelnen Falle durch den Versuch ermittelt 
werden. Nachdem es gefunden ist, werden die beiden Linsen etwa gleiche 
aber entgegengesetzt wirkende Farbenzerstreuung zeigen, und die Licht- 
strahlen werden sich, da die Kronglaslinse starker bricht als die aus Flint- 
glas, in einem Brennpunkte vereinigen, dessen Abstand vom Objektiv etwa 
gleich der doppelten Brennweite der ersteren ist. Manche der friiheren achro- 
matischen Objektive bestanden aus drei Linsen: einer bikonkaven Flintglas- 
linse zwischen zwei bikonvexen Kronglaslinsen. Jetzt werden 
aber in der Regel nur zwei genommen: eine bikonvexe, dem 
Objekt zugekehrte Kronglaslinse und eine nahezu plankonkave 
Flintglaslinse. Die beiden Flachen der ersteren und die dicht- 
anliegende Flache der letzteren sind von fast gleicher Krimmung; 
die auBere, dem Okular zugekehrte Flache der Flintglaslinse ist 
nahezu eben (Fig. 39). Ware die Zerstreuungskraft des Flint- 
glases gerade die doppelte des Kronglases, so wiirde die Flache 
genau eben sein miissen, um Achromatismus zu erzielen. Dies ist aber im 
allgemeinen nicht der Fall, und der Optiker mu8 den Achromatismus durch 
leichtes Schleifen der 4uBeren Flintglasflache, gewohnlich in konvexem Sinne 
und bei jedem Objektiv in verschiedenem Grade, zu erreichen suchen. 

Durch Reflexion an den verschiedenen Oberflaichen geht immer ein Teil 
des Lichtes, etwa 4 °% fiir jede Oberflache, verloren; verkittet man aber beide 
Linsen mit Kanadabalsam, so wird der Totalverlust fast auf die Halfte redu- 
ziert. Es geschieht das indessen meist nur bei kleineren Objektiven; bei 
gréBeren werden die Glaser durch drei am Rande angebrachte diinne, gleich- 
starke Stanniolblattchen oder durch einen diinnen Metallring etwas aus- 
emandergehalten. 

Vollkommen ist aber die Achromasie der Objektive auch jetzt noch nicht. 
Entwerfen wir vermittels eines Prismas aus Flintglas und eines anderen aus 
Kronglas (mit doppelt so groBem Brechungswinkel) je ein Spektrum, so 
sind beide im ganzen zwar ungefahr gleich lang, aber die einzelnen farbigen 
Teile haben verschiedene Ausdehnung: das rote Ende ist beim Kron, das 
violette beim Flint langer; Kron zerstreut also das Rot relativ stirker als 
Flint, dagegen das Violett schwacher, und es kénnen sich daher bei der 
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Fig. 39. 
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Kombination zweier solcher Prismen aus beiden Glassorten die zerstreuenden 
Wirkungen nicht vollkommen aufheben. Statt daB das gebrochene Licht in 
einem weiSen Bilde vereinigt wird, entsteht durch Ubereinanderlagerung ein 
Spektrum, dessen Mitte nahezu farblos, dessen eines Ende aber durch Ver- 
einigung von Rot und wenig Gelb mit Violett purpurn und dessen anderes Ende 
durch Vereinigung von Violett mit Rot und viel Gelb gelblichgriin erscheint. 
Dieses sogenannte sekunddre Spektrum ist kurz im Vergleiche zu dem 
vom Kron- oder Flintglasprisma gebildeten Spektrum, da der gréBte Teil 
der verschiedenartigen Farben / 
sich authebt. Seine Wirkung, , 
die sich in einer farbigen Um- a 
c 


randung heller Objekte zeigt, 
ist schon bei einem Refraktor 
mit maSiger Objektivoffnung Fig. 40. 

merkbar, und bei den groBen 

Objektiven von 50 und mehr cm Offnung wird sie sehr auffallend und sehr 
stérend. In neuerer Zeit ist es gelungen, Glassorten zu finden, deren Zer- 
streuungsvermogen so nahe gleich ist, da% wenigstens fiir die sichtbaren 
Strahlen das sekundare Spektrum fast vollkummen verschwindet. 

Ein anderer Fehler, der sich namentlich frither bei groBeren Objektiven 
(ebenso auch Spiegeln) als sehr stérend erwies, ist die sogenannte Kugel- 
abweichung oder sphdrische Aberration. Sie besteht darin, daB die auf ein 
Objektiv auffallenden Lichtstrahlen durch die Brechung nicht vollkommen 
genau in einem Punkte vereinigt werden. So haben z. B. Strahlen, die auf 
die Randzone einer spharischen Linse auffallen, r 
eine kiirzere Brennweite als die, welche durch 
die Mittelzone gegangen sind (Fig. 40). Die 
spharische Aberration wird dem Beobachter da- 
durch bemerkbar, da er von einem Stern kein 
punktférmiges Bild im Brennpunkte erhalt, wie 
es bei einem fehlerfreien Objektiv sein miiBte (abgesehen von der Beugu.g), 
sondern ein Scheibchen von um so gréBerem Durchmesser, je gréBer der 
Fehler ist. Es wird also sowohl die trennende Kraft als auch die Lichtstarke 
des Fernrohres herabgesetzt. Die heutige optische Technik kann die Kugel- 
abweichung auch bei groBen Objektiven fast ganz beseitigen. 

Wie das Objektiv, so besteht bei schwacheren VergréBerungen auch das 
Okular eines Fernrohres aus zwei Linsen, die sich aber in gréBerem Abstande 
voneinander befinden. Zwar wiirde eine einzelne Linse gentigen, um in der 
Mitte des Gesichtsfeldes ein Objekt deutlich zu sehen, und man verwendet 
solche einfache Linsen auch bei starken Vergré8erungen; aber das Gesichts- 
feld ist hier beschrankt, und die Bilder sind an den Riandern undeutlich. Es 
wird deshalb eine zweite Linse F (Fig. 41) in der Nahe des im Brennpunkt 
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Fig. 41. Okular. 
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entstehenden Bildes angebracht, die alle Strahlen des Bildes so nach dem 
eigentlichen Augenglase A bricht, da dadurch ein ttberall gleich scharfes 
Bild auf der Netzhaut des beobachtenden Auges entworfen wird. Im Huygens- 
schen (Campanischen) oder negativen Okular liegt das Bild zwischen beiden 
Linsen in NW (s. Fig. 41), im Ramsdenschen oder positiven oder Mikrometerokular 
dagegen vor der Feldlinse F in P, also nur bei letzterem kommt ein reelles 
Bild zustande, bevor die Strahlen in das Okular eintreten. Zur Ausmessung 
eines Objekts, d. h. zur Bestimmung des Winkelabstandes seiner Bestand- 
teile mittels eines Mikrometers, ist daher das Huygenssche Okular nicht 
brauchbar, dagegen besitzt es zum bloBen Betrachten von Gestirnen vor dem 
positiven Ramsdenschen Okulare Vorziige. Die Feldlinse wie die Augenlinse 
ist in beiden Okularen plankonvex; im Huygensschen Okular sind die kon- 
vexen Flachen beider Linsen dem Objektiv zugekehrt, im Ramsdenschen 
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Fig. 42. Okular des terrestrischen Fernrohres. 


(Fig. 41) dagegen ist die konvexe Seite der Feldlinse gegen die der Augen- 
linse gerichtet. Zu jedem Fernrohre gehért immer.ein Satz von mehreren 
Okularen, mit denen sich verschiedene VergréBerungen hervorbringen lassen. 

Das astronomische Fernrohr zeigt. die Gegenstiinde umgekehrt, was bei 
der Beobachtung der Gestirne gleichgiiltig ist. Um terrestrische Gegenstinde 
in richtiger Lage zu sehen, mu man ein aus mehreren Linsen zusammen- 
gesetztes Okular anwenden; in der Regel besteht dasselbe aus zwei Linsen- 
paaren, von denen das erste (r und r’ Fig. 42) mit der ersten (Feld-) Linse (s) 
des zweiten Paares vom Objektivbilde a} ein zweites Bild a’b’ in aufrechter 
Stellung liefert, welches nun durch das Augenglas (¢) des zweiten Linsen- 
paares betrachtet wird. Wegen des groBen Lichtverlustes, der durch Re- 
flexion an den zwei hinzugetretenen Linsen entsteht, und wegen des kleineren 
Gesichtsfeldes wendet man dieses Okular bei wissenschaftlichen Instrumenten 
nicht an. 


3. Reflektoren. 


Bei den bisher betrachteten Fernrohren wird das Bild des Objekts durch 
Brechung (Refraktion) in Glaslinsen erzeugt, und sie heiBen daher auch kurz 
Refraktoren; bei der zweiten Gattung, den Reflektoren oder Spiegelteleskopen, 
entsteht das Bild durch Zuriickwerfung (Reflexion) an einem konkaven 
Spiegel. Die Erfindung dieses Instruments wird auf Nikolas Zucchius zuriick- 
getiihrt, der schon 1616 durch die Verbindung eines Spiegels mit einer Glas- 
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linse ein Spiegelteleskop zustande gebracht haben soll+). Newton und Gregory 
haben das Spiegelteleskop aber jedenfalls allgemeiner bekannt gemacht. 
Newton empfahl es deshalb, weil die Farbenabweichung (vel. S. 109) bei 
Instrumenten dieser Art wegfallt. Treffen parallele Strahlen auf einen Kon- 
kavspiegel M (Fig. 43), so werden dieselben alle im Brennpunkte F vereinigt, 
der in der Mitte zwischen Spiegelflache und Kriimmungsmittelpunkt @ liegt. 
Soll eine absolut genaue Vereinigung in einem Punkte erzielt werden, so muB 
der Querschnitt des Spiegels eine Parabel sein, und der Punkt F ist dann der 
Brennpunkt der Parabel. Gehen die Strahlen 
von verschiedenen Punkten eines Objekts 
aus, so entsteht, ahnlich wie bei der Brechung 
in Linsen, ein umgekehrtes Bild in der Fokal- 
ebene, senkrecht zur Spiegelachse MG. Dieses 
Bild wird dann wieder durch ein vergroBern- 
des Okular betrachtet. 

Hier entsteht nun eine Schwierigkeit. Das Bild liegt auf derselben Seite 
des Spiegels wie das Objekt, und das Okular wie das beobachtende Auge 
miiBte sich daher, um das Bild direkt zu sehen, zwischen F und G, in den 
Lichtstrahlen selbst, befinden. Dann wiirde aber ein groBer Teil des auffallen- 
den Lichtes durch den Beobachter weggeblendet werden. Um dieser Schwierig- 
keit zu entgehen, sind nun drei wesentlich verschiedene Arten von Reflek- 
toren vorgeschlagen und ausgefiihrt worden: 

1. Der Spiegel M ist in der Mitte durchbohrt, und die vom Spiegel retlek- 
tierten Strahlen werden kurz nach ihrer Vereinigung im Brennpunkte F 
durch einen kleinen zweiten 
Hohlspiegel S, aufgefangen 
(Fig. 44), der in der Achse des 
Rohres, an dessen einem Ende 
sich der Hauptspiegel MZ be- 
findet, angebracht ist. Von 
diesem zweiten Spiegel werden 
die Strahlen so reflektiert, daB sie sich in dem Punkte #’, vereinigen und 
nun das in der Brennebene entstehende Bild eines fernen Gegenstandes mit 
dem Okular o betrachtet werden kann. Diese der Idee nach alteste Form 
riihrt von James Gregory her, der, sowie Mersenne, noch vor Newton Spiegel- 
teleskope zu bauen versuchte. Diese Instrumente heiBen daher Gregorysche 
Reflektoren. 

Der Reflektor von Cassegrain unterscheidet sich vom Gregoryschen 
nur dadurch, da8 an Stelle des Konkayspiegels S, ein Konvexspiegel S (Hig. 44) 


os 


Fig. 44. 


<> a cA 4 
1) Es ist nicht ausgeschlossen, daB schon vor 1571 der Englinder Leonhard Digges 
en Spiegelteleskop konstruiert hat. 
Qik 
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und zwar vor der Vereinigung der vom Hauptspiegel 1 im Brennpunkte F 
gesammelten Strahlen wiederum in der Achse des Rohres befestigt ist. Die 
Brennweite des Spiegels wird dadurch verlaingert, und eine Vereinigung der 
Strahlen findet erst in F, statt. Diese Form hat den Vorzug, daB das Teleskop 
kiirzer ist. Sie hat die urspriingliche Gregorysche vollstandig verdrangt. 

2. Beim Newtonschen Reflektor ist die fiir die Herstellung eines még- 
lichst guten Spiegels wenig giinstige Durchbohrung in der Mitte aufgegeben 
worden. Vor der Vereinigung der 
Strahlen-im Brennpunkte F (Fig. 
45) werden dieselben durch einen 
unter 45° gegen die Achse des 
Teleskops geneigten Planspiegel 
um 90° abgelenkt, und der Ver- 
einigungspunkt der Strahlen wird 
nach F, verlegt. In dem seitlich 
durchbrochenen Rohre befindet sich das Okular o. 

3. Bei dem gréBten von W. Herschel gebauten Spiegelteleskop ist der 
groBe Spiegel M etwas gegen die Fernrohrachse geneigt, so daB die Strahlen- 
vereinigung in einem Punkte erfolet, der nicht mehr in der Achse des Rohres, 
sondern am Rande desselben liegt. Der Beobachter betrachtet das dort ent- 
stehende Bild mit emem Okular. Nur bei den groSen Dimensionen des Her- 
schelschen Reflektors war eine derartige Einrichtung, die auch unter dem 
Namen ,,Front-view-Teleskop‘‘ bekannt ist, weil der Beobachter von vorn 
in das Instrument sieht, zulassig 
(vgl. Fig. 52). Bei kleinen In- 
strumenten wirde der Kopf des 
Beobachters einen zu groSen Teil 
des vom Objekt kommenden und 
vom Hohlspiegel zu sammelnden 
Lichtes fortnehmen. 


Fig. 45. 


Fig. 46. 


In neuester Zeit ist noch eine 
sehr vorteilhafte Kombination des Reflektors von Cassegrain mit dem von 
Newton in Anwendung gebracht worden, die in Fig. 46 dargestellt ist. Der 
Spiegel ist nicht durchbohrt (Newton); vor dem Brennpunkt F ist ein 
Konvexspiegel S (Cassegrain) angebracht, der die Brennweite des Spiegels 
M verlangert. Vor dem zweiten Vereinigungspunkt #, werden die Strahlen 
mit dem unter 45° gegen die Achse des Rohres geneigten kleinen Plan- 
spiegel S, (Newton) abgelenkt und in der Nahe der Wandung des Teleskop- 
rohres in F, vereinigt. Das in dieser Brennebene entstehende Bild kann 
dann wieder durch eine im Rohre angebrachte Offnung mit dem Okular o 
beobachtet werden, 
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4. Die Aufstellung des Fernrohres. 


Wenn sich die Erde nicht um ihre Achse drehte, so wiirde jeder Stern 
stets in derselben Richtung erscheinen, und die Aufgabe, groBe Fernrohre 
zweckmaBig aufzustellen und zu gebrauchen, wiirde sehr einfach sein. Die 
tatsachlich aber stattfindende, gleichmabig fortdauernde Lageninderung aller 
Objekte am Himmel erschwert den Gebrauch, indem bei feststehendem Fern- 
rohre und starker VergroBerung die Gestirne so schnell durch das nur wenige 
Bogenminuten umfassende Gesichtsfeld ziehen, da eine genaue Betrach- 
tung unmdelich ist. Aber auch schon zum leichten Auffinden eines Objekts 
mit dem Fernrohre sind besondere Vorrichtungen erforderlich, da man sonst 
geraume Zeit verschwenden kann, ehe man selbst helle Gestirne im Gesichts- 
felde hat, und schwache, dem bloBen Auge kaum oder gar nicht wahrnehm- 
bare Objekte oft ganz vergebens suchen wird. Daher ist zweierlei erforderlich, 
damit ein groBes astronomisches Fernrohr brauchbar wird: erstens ein Mittel, 
das Fernrohr auf ein bestimmtes Objekt, gleichviel ob es dem bloBen Auge 
sichtbar ist oder nicht, genau einstellen zu kénnen, und zweitens die Még- 
lichkeit, mit dem Fernrohre dem Gestirn in seiner taglichen Bewegung zu 
folgen, so daB man es dauernd im Gesichtsfelde behalt. 

Um den ersteren Zweck zu erreichen, haben fast alle Aufstellungen oder 
Montierungen von Fernrohren, die zum Aufsuchen und Beobachten zélesti- 
scher Objekte dienen sollen, die Eigentiimlichkeit, daB sie eine Bewegung 
des Fernrohres um zwei aufeinander senkrecht stehende Achsen gestatten. 
Bei kleineren Fernrohren und fiir ganz besondere Zwecke bestimmten In- 
strumenten wahlt man eine Orientierung des Achsenkreuzes, bei der die eine 
Achse nach dem Zenit gerichtet ist, wahrend die andere parallel zur Ebene 
des Horizonts liegt. Bei der Aufstellung gréBerer Fernrohre, gleichviel ob 
Refraktoren oder Reflektoren, legt man das Achsenkreuz so, daB die eine 
Achse nach dem Pole zeigt. Ihre Lage wird daher fiir verschiedene Orte auf 
der Erde nicht die gleiche Neigung gegen den Horizont haben, fiir einen 
bestimmten Ort aber unveranderlich sein. Die zweite Achse hegt parallel 
zum Aquator. Man nennt diese Art der Aufstellung eine parallaktische oder 
dquatoriale Montierung. Sie bietet groBe Vorteile, die darin begriindet sind, 
daB die scheinbare Bewegung der Gestirne infolge der taglichen Drehung der 
Erde ebenfalls um die Polachse stattfindet. 

Die Art und Weise, wie diese Montierung praktisch zur Ausfiihrung 
gebracht wird, ist sehr verschieden und la8t sich am besten an der Hand der 
folgenden schematischen Darstellungen Fig. 47 bis Fig. 51 erkennen. Wir 
beginnen mit der altesten, in gréBerer Vollendung zuerst von Fraunhofer 
_ ausgefiihrten Konstruktion, die noch heute die am weitesten verbreitete ist. 
Das Fernrohr Oo (Fig 47), dessen Objektiv O, dessen Okular o ist, sitzt recht- 
winklig an der Deklinationsachse AB und ist mit derselben fest verbunden. 
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Letztere wird durch zwei Lager a und b an dem Metallstiicke g gehalten und 
ist in denselben drehbar; g ist wiederum fest mit der Rektaszensions- oder 
Stundenachse C.D verbunden, die in den Lagern c und d drehbar ist. Die 
Lager befinden sich an dem Kopfstiicke eines gemauerten, senkrecht auf- 
gvefiihrten Pfeilers oder einer Eisensiule #; dieses Kopfstiick ist je nach der 
Polhéhe des Ortes, an dem die Aufstellung erfolgen soll, so geformt, dab 
die Stundenachse CD unter dem Polhéhenwinkel gegen den Horizont geneigt 
ist!). Um Objekte leichter zu finden, verbindet man mit gréBeren Fern- 
rohren einen sogenannten Sucher (S, Fig 47), d. h. ein am Okularende des 
groBen Fernrohres diesem parallel befestigtes, wesentlich kleineres Fernrohr 
mit schwacher VergroéBerung und groBem 
Gesichtsfelde. Der Mitte des Gesichts- 
feldes des Suchers entspricht dann das 
Gesichtsfeld des groBen Fernrohres. 

In vielen, ja in den meisten Fallen 
gentigt aber auch der Sucher nicht, um 
Objekte leicht zu finden. Man-hat deshalb 
an Deklinations- und Stundenachse ge- 
teilte Kreise 77 bzw. kk angebracht, die 
gleichsam Abbilder gréBter Kreise am 
Himmel sind, und mit deren Hilfe die 
aufzusuchenden Objekte direkt eingestellt 
werden kénnen. Das erhebliche Gewicht 
der verschiedenen, unsymmetrisch liegen- 
den Teile eines groBen Fernrohrs erfordert 
zur Herstellung des Gleichgewichts eine 
Anzahl von Gegengewichten, von denen 
das hauptsachlichste, zur Balanzierung 
des Tubus dienende (P), am freien Ende 
der Deklinationsachse sitzt. 

In der Figur zeigt das Fernrohr, da es parallel der Stundenachse gestellt 
ist, nach dem Pole. Der Beschauer des in der Figur dargestellten Instruments 
befindet sich (angenommen, das Instrument sei auf der noérdlichen Halb- 
kugel aufgestellt) im Osten. Denkt man sich nun das Fernrohr um die Dekli- 
nationsachse AB nach vorn genau um 90° gedreht, so wiirde das Objektiv 
nach dem Ostpunkte, also auch nach dem Himmelsaquator zeigen. Dreht 
man jetzt das Instrument allmahlich nur um die Stundenachse, so beschreibt 
seine Visier- oder Absehlinie am Himmel einen gré8ten Kreis, und zwar den 


1) Das Metallstiick g, welches die Lager a und b trigt, wird in neuerer Zeit meist 
als Biichse ausgebildet. Man spricht daher hiiufig von einer Deklinationsbiichse und eventuell 
auch von einer Rektaszensionsbiichse, wenn namlich die Lager ec und d sich ebenfalls in einer 
Biichse befinden. 
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Aquator oder den scheinbaren taglichen Weg eines 90° vom Pole abstehenden 
Sternes. Drehen wir es dagegen von der Anfangsstellung aus um weniger 
als 90° um die Deklinationsachse, so beschreibt es bei nachheriger Bewegung 
um die Stundenachse einen dem Aquator parallelen kleineren oder Parallel- 
kreis und wiirde dem Wege eines Sternes, der sich in diesem befindet, folgen. 
Bei parallaktisch montierten Fernrohren ist demnach immer nur die Drehung 
um eine Achse, die Stundenachse, erforderlich, um einen Stern zu verfolgen, 
bei Fernrohren mit horizontaler Montierung dagegen eine Drehung um zwei 
Achsen, weil die Sterne stets sowohl ihre Hohe als auch ihr Azimut dndern. 
Bei der Beobachtung an parallaktisch montierten Instrumenten stellt man 
erst den Deklinationskreis ein, in dem sich das Gestirn befindet, und bringt 
darauf das Fernrohr durch Bewegung um die Stundenachse in den richtigen 
Stundenwinkel, der durch die Zeit und die Rektaszension des Gestirnes be- 
stimmt ist und sich mit ersterer gleichférmig andert. 

Um das zu beobachtende Objekt immer im Gesichtsfelde zu erhalten, 
also der zweiten der oben erwahnten Bedingungen zu geniigen, sind gréBere 
Fernrohre in der Regel mit einem Uhrwerk versehen, welches an Stelle der 
Hand die Stundenachse mit gleichmaBiger Geschwindigkeit dreht, und zwar 
in 24 Stunden um 360°. Der Angriffspunkt fiir das Uhrwerk, ein gezahnter 
Kreis, liegt entweder in der Nahe des geteilten Kreises an der Stundenachse, 
ist wohl auch gleich mit demselben verbunden, oder oberhalb des Lagers c 
der Stundenachse, zwischen diesem und der Deklinationsbiichse. 

Die Fraunhofersche oder deutsche Montierwng besitzt nur den einzigen 
Ubelstand, daB bei Beobachtungen in der Nahe des Zenits der Pfeiler oder 
die Saule, auf der das Achsenkreuz ruht, im Wege sein kann, so daB man 
gezwungen ist, die Beobachtungen zu unterbrechen, um nach Umlegung 
des Fernrohrs auf die andere Seite der Siule weiter zu beobachten. Bei den 
meisten astrometrischen Beobachtungen hat das nicht viel mehr auf sich 
als einen kleinen Zeitverlust; wird das Fernrohr jedoch, wie das in neuerer 
Zeit vielfach der Fall ist, zu photographischen Aufnahmen zélestischer Objekte 
gebraucht, so ist ee Unterbrechung der Beobachtung nicht zulassig. Da 
nun photographische Aufnahmen vorteilhafterweise in méglichst groBen 
Hohen, also haufig in der Nahe des Zenits, vorgenommen werden und oft 
stundenlang dauern, ist man fiir Instrumente, die vorwiegend zu photo- 
eraphischen Zwecken dienen, auf eine altere Form der aquatorialen Mon- 
tierung, die in England frither vielfach in Gebrauch war (englische Montierung), 
zurickgegangen. Aus Fig. 48 ist die Anordnung ersichtlich, Die Rekt- 
aszensionsachse C'D ist auBerordentlich lang, langer als das Fernrohr; sie ist 
so durchbrochen, daB sie eine Art Rahmen bildct, in dem sich das Fernrohr 

in Deklination bewegen kann (siehe Fig. 49). Diese Anordnung bietet nach 
~ der angegebenen Richtung hin Vorteile. Die Konstruktion der Rektaszensions- 
achse in ausreichender Stabilitét ist jedoch schwierig, und die zwei weit 
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aus einander stehenden Pfeiler bringen verschiedene Ubelstinde mit sich; der 
eréBte Nachteil dieser Montierung besteht aber darin, da$ Beobachtungen in 
der Nahe des Pols nicht ausfithrbar sind. 

Eine Vereinigung beider Montierungsarten zeigt Fig. 50. Durch die 
vebogene Siaule ist die freie Beweglichkeit des Fernrohrs in der Zenitstellung 
und in allen Lagen erméglicht; die lange, schwere Rektaszensionsachse der 
englischen Montierung ist durch eine kurze Achse C'D ersetzt, die sich inner- 
halb einer konischen Biichse befindet. Die Moglichkeit, in der Nahe des Pols 
zu beobachten, ist gegeben; man kann das Fernrohr sogar 
in oberer und in unterer Lage nach dem Pole richten, wie 
durch die punktierte Linie O’o’ in der Figur angedeutet 
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Fig. 48. 


ist. Diese Montierungsart hat sich vorziiglich bewahrt und ist fiir mittelegroBe 
Instrumente bis zu 4 m Lange sehr zu empfehlen. Die punktierte Linie FF 
gibt die Lage des Fu8bodens an. 

Fig. 51 endlich stellt eine ganz abweichende Form aquatorialer Mon- 
tierung dar, die unter dem Namen Equatorial coudé bekannt ist. Das Rohr- 
stiick om bildet die in der Polrichtung gelegene Rektaszensionsachse. Der 
zweite Rohrteil steht senkrecht auf dem ersten; das Verbindungsstiick beider 
Rohre ist ein Hohlwiirfel 2. Am Ende des zweiten Rohrstiickes befindet 
sich ein zweiter Hohlwiirfel NV, der das Objektiv O und einen unter 45° zur 
Rohrachse geneigten Spiegel s tragt. Bei p ist der Wiirfel N um die Achse 
des zweiten Rohres drehbar, und diese Drehung entspricht der Deklinations- 
bewegung des Fernrohrs. Das Gewicht P balanziert das zweite Rohrstiick 
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bei der Drehung in Rektazsen- 
sion um die Achse om aus. 
Die auf das Objektiv fallenden 
Lichtstrahlen werden von dem 
Spiegel s nach dem Spiegel s, 
reflektiert und gelangen von 
dort nach dem Okular o. Es 
ist leicht zu erkennen, daB bei 
der Drehung des gebrochenen 
Rohres das Okular unveran- 
dert an derselben Stelle bleibt, 
und das bietet den Vorteil, 
da man den Okularteil des 
Fernrohrs mit einem Schutz- 
hause versehen kann, in wel- 
chem der Beobachter sich 
aufhalt, wihrend der gréBte 
Teil des Fernrohrs sich im 
Freien befindet; ein kostspie- 
liger Kuppelbau kommt dem- 
nach in Wegfall. In der 
Zeichnung ist das Objektiv 
nach dem Pole gerichtet, und 
die punktierte Linie deutet an, 
da das Beobachtungshaus H 
bei den Beobachtungen nicht 
stérend im Wege ist. Die 
Nachteile dieser Einrichtung 
bestehen vor allem darin, dab 
zwei kostbare Spiegel erforder- 
lich sind, die einmal einen er- 
heblichen Lichtverlust bedin- 
gen, dann aber auch haufige 
und mihsame Justierungen 
beanspruchen, besonders wenn 
das Instrument in gro8en 
Dimensionen zur Ausfihrung 
kommt. 


5. Die gréBten Fernrohre neuerer Zeit. 


Zwischen Refraktor und Reflektor hat von jeher eine Art Wettstreit 
stattgefunden, der auch heute noch nicht beendigt ist und fortdauernde An- 
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strengungen und entsprechende Erfolge hervorgerufen hat; jede Errungen- 
schaft auf dem einen Gebiete wurde bald auch auf dem andern erreicht 
oder tibertroffen, so daB wir abwechselnd von Zeiten der Refraktoren und 
von solehen der Reflektoren sprechen kénnen. 

Die Spiegelteleskope Newtons und seiner Zeitgenossen, mit Metallspiegeln 
von nur wenigen Zoll Durchmesser, leisteten kaum soviel als die durch ihre 
Lange freilich unbehilflichen Refraktoren, wie sie Huygens benutzte. Ware die 
Kunst des Glasschmelzens weiter gediehen gewesen, so hatte man auch ein 
vollstindiges Zuriickdrangen der Reflektoren durch die spateren achromati- 
schen Refraktoren erwarten kénnen. Aber selbst zu Dollonds Zeiten (um 1760) 
war es unméeglich, Glasscheiben aus Flintglas von mehr als einigen Zoll Durch- 
messer rein und gleichformig herzustellen. Ein guter farbenfreier Refraktor 
von mehr als 5 cm bis 6 cm Offnung gehérte damals zu den Seltenheiten, und 
die Achromaten dieser Zeit ttbertrafen daher in ihren Leistungen die langen 
Fernrohre des 17. Jahrhunderts nur sehr wenig. Da beim Schleifen der Metall- 
spiegel nicht so groBe Schwierigkeiten zu tiberwinden waren, so mu8te man, 
wo es sich um groBe Lichtstiarke, also groBe Offnungen, handelte, auf den 
Reflektor zuriickkommen. Indessen erst nach der Mitte des 18. Jahrhunderts 
gelang es der Geschicklichkeit und der unermiidlichen Geduld eines Mannes, 
Reflektoren zu konstruieren, die hinsichtlich ihrer optischen Kraft auch die 
besten Dollondschen Refraktoren weitaus tibertrafen. 

Wilhelm Herschel, ein geborener Deutscher, damals Organist und Musik- 
lehrer in Bath bei Bristol, kam um 1766 zufallig in den Besitz eines kleinen 
Gregoryschen Reflektors. Der Anblick des Sternhimmels, den ihm dieser 
gewahrte, erregte in ihm den lebhaften Wunsch, ein ahnliches, aber gréBeres 
Instrument zu besitzen; die von den Londoner Optikern geforderten Preise 
iiberstiegen aber seine geringen Mittel, und er entschloB sich deshalb, selbst 
eins zu verfertigen. Nach vielen vergeblichen Versuchen gelang ihm endlich 
1774 die Vollendung eines sieben englische FuB langen Reflektors Newton- 
scher Art. 1783 stellte er ein 20fiBiges Teleskop fertig, und spater, als ihm 
der Konig ein Jahresgehalt ausgesetzt hatte, das es ihm erméglichte, sich 
ganz der Astronomie zu widmen, konstruierte er sogar ein Riesenteleskop von 
39 Fu Lange mit einem Spiegel von vier FuB Durchmesser (vel. Fig. 52). 
Hiermit war aber die Grenze praktischer Brauchbarkeit erreicht, denn die 
Handhabung des gewaltigen Instrumentes erwies sich als so schwierig, daB 
Herschel es nicht viel benutzte, sondern meist kleinere Instrumente vorzog. 
Im Jahre 1839 wurde das Teleskop von Sir John Herschel, dem groBen Sohne 
des groBen Beobachters, aus einander genommen und nach einer Familien- 
feier im Innern des Tubus ftir immer zur Ruhe gebracht. 

Bis gegen Ende des 18. Jahrhunderts war, wie wir erwahnt haben, die 
Herstellung groBer, homogener Scheiben von Flintglas und damit diejenige 
eréBerer Achromaten unméglich gewesen. Im Anfange des vorigen Jahr- 
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hunderts erfand nun aber der Schweizer Guinand eine Methode, nach der 
Flintglasscheiben von bis dahin unerreichter GréBe und Reinheit hergestellt 
werden konnten. Auf Veranlassung Utzschneiders, des Begriinders eines opti- 
schen Instituts in Miinchen, siedelte Guinand 1807 nach Benediktbeuren 
iiber und lieferte nun von dort das Rohmaterial an den jungen genialen Fraun- 
hofer, welcher kurz zuvor als Gehilfe in das Institut eingetreten war. Die 
Verbindung dieser beiden Minner und vor allem die feinen Untersuchungen 
Fraunhofers auf dem Gebiete der theoretischen und der praktischen Optik 
inaugurierten eine neue Ara in der Konstruktion der Achromaten und ver- 


Fig. 52. 

schafften dem Miinchener Institut bald einen Weltruf. Selbst die kleineren 
Fernrohre tibertrafen die Dollondschen, welche bis dahin das Feld beherrscht 
hatten, erheblich, und die groBen Refraktoren von 24 cm Offnung und 4 m 
Brennweite, die das Institut 1824 fiir Dorpat, 1837 fiir Berlin lieferte, konnten 
hinsichtlich ihrer Lichtstarke selbst mit den Herschelschen Teleskopen mitt- 
lerer GréBe recht gut verglichen werden. Durch ihre vorztigliche mechanische 
Einrichtung, ihre verhaltnismiBige Kiirze, ihre Festigkeit im Bau und durch 
die hier zum ersten Male versuchte Anwendung von Uhrwerken zum exakten 
-Bewegen der Instrumente waren aber die Fraunhoferschen Refraktoren zur 
astronomischen Messung so viel mehr geeignet, daB sie die Spiegelteleskope 
bald ganzlich verdrangten. 
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Nur in England bemiihten sich reiche und hochsinnige Privatmanner, 
die von den beiden Herschel begriindeten Methoden des Spiegelschleifens und 
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eréBten Schritt tat hier (1845) Lord Rosse, Earl of Parsonstown, mit dem 
Bau eines Reflektors von 17 m Brennweite und 1.8 m Spiegeldurchmesser 
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(Fig. 53). Die Montierung des machtigen Instruments weicht sehr von der 
Herschelschen ab. Der Tubus steht zwischen zwei starken Mauern, die eine 
seitliche Bewegung von nur ca. 10° nach beiden Seiten vom Meridian zulassen. 
Nach oben (Norden) und unten (Siiden) kann er durch eine sinnreiche Kom- 
bination von Drahtseilen in jede beliebige Poldistanz gebracht werden. Ist 
das Teleskop dann auf ein Objekt eingestellt, so wird es von einem auBer- 
ordentlich kraftigen Uhrwerk mittels einer langen Schraube stetig nach 
Westen weitergefiihrt. 

Von anderen groBen, durch ihre Verfertiger wie durch ihre Leistungen 
und Entdeckungen bemerkenswerten alteren Reflektoren verdienen vor allem 


Fig. 54. Reflektor von Lassell. 


die von William Lassell Erwihnung. Nahe zu gleicher Zeit mit Lord Rosse 
konstruierte er ein Teleskop mit einem zweifiiBigen (61 cm) Spiegel von groBer 
Vollendung und entdeckte mit ihm zwei neue Satelliten des Uranus. Ein 
spiter erbautes, gréBeres Teleskop, mit einem Spiegel von 1.2 m Offnung, wurde 
1863 auf Malta zu wertvollen Beobachtungen an Satelliten und Nebeln benutzt; 
seine in mancher Hinsicht eigentiimliche Montierung zeigt Fig. 54. Leider 
hat der Besitzer das schéne Instrument kurz vor seinem Tode vernichtet. 

Ein wesentlicher Fortschritt in der Herstellung von Spiegeln wurde 1857 
‘durch Foucault herbeigefiihrt, der zeigte, dab sich Glasspiegel, welche auf 
chemischem Wege mit einer feinen, sehr politurfahigen Silberschicht tiberzogen 
sind, fiir Teleskope vortrefflich eignen. Diese Foucaultschen Spiegel haben 
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nimlich nicht nur ein weit geringeres Gewicht und eine gréBere Stabilitat 
als die Metallspiegel, sondern sie reflektieren auch einen weit hoheren Betrag 
(90°%) des einfallenden Lichtes, als die letzteren, besonders auch der photo- 


Fig. 55. Crossley-Reflektor der Licksternwarte. 


graphisch wirksamen Strahlen. Es wurden daraufhin bis zum heutigen Tag 
zahlreiche Spiegelteleskope in allen GréBen und Offnungsverhaltnissen gebaut, 
deren Beschreibung im einzelnen aber zu weit fithren wiirde. Unter diesen 
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Instrumenten gelangte im letzten Jahrzehnt des vorigen Jahrhunderts der 
Crossley-Reflektor des Lick-Observatoriums durch seine hervorragenden 
Leistungen zu besonderer Berithmtheit. Fig. 55 zeigt ihn in seiner Mon- 
tierung aus dem Jahre 1905. Der Spiegel dieses Instruments hat einen Durch- 
messer von 91 cm bei 5.3 m Brennweite. Die photographische Kassette ist 
dem Spiegel gerade gegeniiber in einem Halter befestigt, so dafi ein zweiter 


Fig. 56. Der 150 cm-Reflektor des Mount-Wilson-Observatoriums. 


Spiegel, wie er z. B. bei den Newtonschen Spiegelteleskopen gebraucht wird, 
unnétig ist. Das von einem Stern kommende Licht erleidet also nur eine 
einmalige Reflexion, ehe es sich auf der Platte vereinigt; es wird daher weniger 
davon verloren und diffus zerstreut, als es bei einer zweimaligen Reflexion 
_der Fall ware. Der Spiegel selbst ruht in einer Fassung auf einem System von 
Hebeln, welche das Verbiegen des Spiegels in den verschiedenen Lagen des 
Instruments verhindern. Mit dem Crossley-Reflektor sind namentlich auf 
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dem Gebiete der Photographie der Nebelflecke sehr schéne Erfolge erzielt 
worden. Das groBe Offnungsverhaltnis, das man Spiegeln geben kann, und 
die Eigenschaft derselben, Strahlen aller Wellenlangen in einem Punkte zu 
vereinigen, lassen Spiegel fiir diese Aufgabe als besonders geeignet erscheinen. 

Ein anderes sehr groBes Spiegelteleskop ist das des Observatoriums auf 
dem Mount Wilson (Fig. 56). Dasselbe hat einen Spiegel von 1.52 m Offnung 
und 7.6 m Brennweite, dessen Gewicht allein 865 ke betragt. Dieser Spiegel 
ist von Ritchey in bisher unerreichter Vollkommenheit geschliffen worden. 

Ganz neuerdings ist auf dem Mount Wilson ein noch gréBeres Spiegel- 
teleskop (258 cm Offnung und 12.9 m Brennweite) aufgestellt worden, und 
das Dominion Astrophysical Observatory, Victoria, Canada, besitzt ein solches 
von 184 cm Offnung und 9.2 m Brennweite. 

Aber auch die Herstellung der Refraktoren war seit Fraunhofer bedeutend 
vervollkommnet worden. Zwar schien zunachst mit den groBen Refraktoren 
von 38 cm Offnung, die Merz & Mahler, die Nachfolger des 1826 gestorbenen 
Fraunhofer, 1840 fiir die Hauptsternwarte des russischen Reiches, Pulkowa 
bei St. Petersburg, sowie 1843 fiir die Sternwarte des Harvard College in 
Cambridge, Mass., anfertigten, im Bau der groBen Achromaten das Au8erste 
erreicht. In der Tat beherrschte das bertthmte Miinchener Institut mit seinen 
Instrumenten das Feld bis tiber die Mitte des vorigen Jahrhunderts hinaus. 
Um diese Zeit aber erstanden ihm zwei Rivalen, Alvan Clark in Cambridge- 
port, Mass., und Cooke in York (England), die bald Gleiches und, was die 
Dimensionen betrifft, noch GréBeres schaffen konnten, da die Glastechnik 
inzwischen groBe und stetige Fortschritte gemacht hatte. 

Durch die Anstrengungen der Firma Chance Brothers & Co. in Birming- 
ham sowie von Feil in Paris war namlich die Herstellung homogener Flint- 
glasscheiben von 60 und mehr cm Durchmesser méglich geworden, und etwas 
spater gelang auch die Herstellung gréBerer Scheiben des Kronglases, dic 
anfanglich Schwierigkeiten bereitet hatte. So blieb es denn nur der Geschick- 
lichkeit und Ausdauer der Optiker iberlassen, den zentnerschweren Scheiben 
die zu einem achromatischen Objektiv erforderliche Gestalt zu geben. Wahrend 
man bei der Herstellung eines Spiegels nur eine einzige Flache méglichst 
richtig zu gestalten hat, sind bei einem Objektiv deren vier zu bearbeiten. 
Hs ist erforderlich, vor der Anfertigung eines Objektivs sich erst eine genaue 
Kenntnis der Brechungsverhaltnisse der Glassorten, die zur Verwendung 
kommen sollen, zu verschaffen; sodann sind selbst fiir eine erste Annaiherung 
zeitraubende Berechnungen auszufiihren, ehe an die Herstellung der Sckalen, 
in welchen die Linsen-geschliffen werden, gedacht werden kann. Nach Vollen- 
dung des Schliffes und der Politur kann dann weiter durch Pritfung an wirk- 
lichen oder kiinstlichen Sternen festgestellt werden, an welchen Teilen des 
Objektivs noch geringe Anderungen durch Nachpolieren, sogenanntes Re- 
tuschieren, vorgenommen werden miissen. Bei diesen Retuschierarbeiten 
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werden hohe Anforderungen an den ausfiihrenden Kiinstler gestellt, und 
groBe Erfahrung ist erforderlich, um einen guten Erfolg zu verbiirgen. Cooke 
in England hatte diese Aufgabe zuerst gelést; in noch vollkommenerer Weise 
ist es aber Clark in Amerika gelungen, allen Anforderungen, die im Bereiche 
des Moglichen liegen, gerecht zu werden. Von den zahlreichen groBen Objek- 
tiven, die dieser Kiinstler im Laufe der Zeit ausgefiihrt hat, seien hier nur 
die drei bedeutendsten erwahnt, die er fiir die groBen Refraktoren der Stern- 
warte zu Pulkowa (76 cm), des Lick-Observatoriums (91 cm) und der Yerkes- 
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Fig. 57. Equatorial coudé der Pariser Sternwarte. 


Sternwarte (102 cm) geliefert hat. Alle drei Objektive sind von groBer Voll- 
kommenheit und haben in den Handengeschickter Beobachter der Wissenschaft 
bereits die unschatzbarsten Dienste geleistet. Der groBe Refraktor der Pul- 
kowaer Sternwarte mit seiner Montierung von Repsold ist in Fig. 58 dargestellt. 

Die besondere, von Loewy 1871 ersonnene und Equatorial coudé ge- 
nannte Form des Fernrohres ist zum ersten Male 1882 fir die Pariser Stern- 
warte wirklich ausgefiihrt worden. Es existieren nur wenige Instrumente 
dieser Art; das gréBte bisher tiberhaupt ausgefiihrte Equatorial coudé ist 
1891 fiir die Pariser Sternwarte erbaut worden, (siehe Fig. 57). Es besitat 
ein Objektiv von 60 cm Offnung und 18 m Brennweite. Trotz der unleug- 
baren Vorteile, die die besondere Art der Montierung dieser Instrumente 
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bietet, haben sich doch auf der anderen Seite die bereits oben (S. 121) be- 
sprochenen Ubelstinde so stark geltend gemacht, daB man gegenwirtig die 
einfachere, wenn auch fiir den Beobachter unbequemere Konstruktion des 
gewohnlichen Refraktors entschieden bevorzugt. Hine besondere Eigenttim- 
lichkeit des Equatorial coudé, welche durch die Form des Instruments bedingt 
wird, ist die verhiltnismaBig groBe Brennweite der Objektive. Wahrend 
man fiir die Objektive der gewohnlichen Refraktoren das Verhaltnis der 
Offnung zur Brennweite etwa zu 1: 15 und bei den photographischen Objek- 
tiven zu 1:10 oder noch gréBer wahlt, bewegt sich dasselbe bei dem Equa- 
torial coudé zwischen 1:24 und 1: 30. 

Zu Anfang der achtziger Jahre des vorigen Jahrhunderts konstruierten 
die Gebriider Henry in Paris ein Doppelfernrohr, bei welchem das eine Objektiv 
fiir chemische, das andere fiir optische Strahlen achromatisiert worden war. 
Beide Fernrohre waren fest miteinander verbunden, und bei photographischen 
Aufnahmen diente das optische Rohr als Leitfernrohr, um wahrend langerer 
Expositionen das Doppelrohr auf denselben Punkt des Himmels gerichtet 
halten zu kénnen. Die schénen Erfolge, welche die Briider Henry mit 
diesem Instrumente erzielten, gaben die Veranlassung zu einem bedeut- 
samen internationalen Unternehmen, der Herstellung einer Himmelskarte 
und eines Sternkatalogs von sehr groBbem Umfange. Gegen zwanzig Stern- 
warten sind hieran beteiligt und zu dem Zwecke mit Doppelfernrohren ver- 
sehen worden, bei denen das fiir die photographisch wirksamen Strahlen 
achromatisierte gréBere Objektiv 32 cm bis 34 cm Offnung und 3.4 m Brenn- 
weite hat. 

Die groBen Vorteile, welche derartige Doppelfernrohre mit verschieden 
achromatisierten Objektiven in vielen Beziehungen bieten, fiihrten auch zur 
Konstruktion gré8erer Instrumente dieser Art. Hier sind besonders die 
Doppelfernrohre des Astrophysikalischen Observatoriums zu Potsdam und 
des Observatoriums zu Meudon zu nennen. 

Das Fernrohr des erstgenannten Instituts hat ein photographisches 
Objektiv von 80 cm Offnung und ein optisches von 50 em Offnung bei 12 m 
bzw. 12.5 m Brennweite. Beide Objektive sind von der Firma C. A. Stein- 
heil Sdhne (Miinchen) angefertigt worden; die groBen Glasscheiben hierzu 
wurden aus dem Glaswerke von Schott & Gen. in Jena bezogen. Bei der 
Retusche des 80-cm-Objektivs kamen zum ersten Male bei einem so groBen 
Objektiv die in Potsdam von Hartmann und Wilsing ausgebildeten Methoden 
zur Priifung von Objektiven zur Anwendung. Durch dieselben werden fiir 
einzelne Zonen des Objektivs die Brennweiten so genau ermittelt, da die 
Korrekturen danach sicher ausgefithrt werden kénnen, und die bisher im 
wesentlichen nur auf Erfahrung einiger weniger Optiker beruhenden, von 
Gliicksumstainden abhangenden Verbesserungen sind dadurch auf die sichere 
Basis exakter Beobachtung gestellt worden. Die Anforderungen, welche an. 
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Fig. 58. GroBer Refraktor der Sternwarte in Pulkowa. 
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die Geschicklichkeit des Optikers zu stellen sind, werden zwar damit nicht 
im mindesten verringert; aber die schwierigen Korrektionsarbeiten kénnen 
ganz schematisch an der Hand fortwahrender Priifungen, die nicht einmal 
ein Beobachten zélestischer Objekte erfordern, ausgefiihrt werden. 

Die Montierung des in einer Kuppel von 21 m Durchmesser aufgestellten 
Potsdamer Instruments, das in Fig. 59 zur Darstellung gelangt ist, riihrt 
von Repsold & Séhne (Hamburg) her. 

Das in Meudon aufgestellte Doppelfernrohr hat noch etwas gréBere - 
Dimensionen: optisches Objektiv 83 cm Offnung, photographisches Objektiv 
62 cm Offnung, Brennweite beider Objektive 16 m. Die optischen Teile sind 
von den Gebriidern Henry, die Montierung von Gautier ausgefithrt worden. 

Wahrend noch bis in die Mitte des vorigen Jahrhunderts der von Fraun- 
hofer gelieferte Dorpater Refraktor mit einem Objektiv von 24 cm Offnung 
als ein Wunderwerk der Optik angestaunt wurde, wiirde es schwer halten, 
die Zahi der jetzt existierenden Instrumente von ahnlichen Dimensionen 
mit einiger Sicherheit festzustellen. Wir geben hier nur ein Verzeichnis der 
Instrumente, deren Objektive oder Spiegel eine Offnung von mehr als 70 cm 
besitzen. 


Refraktoren, 


Yerkes-Observatorium, Williams Bay, Wisc. ...... 102 cm 
Lick-Observatorium, Mount Hamilton, Cal... ..... Diets 
Astrophysik. Observatorium Meudon ......... Some 
Astrophysik. Observatorium Potsdam ,........ 80 ,, 
StermwanteyPulk owa yew. a Ais Seales fo aah te a nner en take Lown 
StermwartemNizzae son sw sntene dies eh ote vom SeeniEl Paner seaiee Ome 
Universitatssternwarte Allegheny, Penn. ........ (Koy ass 
Stemmwartem Green wic lie cme sti auch ealsie nmin, means lA 
Reflektoren. 

Mount Wilson@bservatory, Call (oes yn. ec len ee 258 cm 
Astrophysical Observatory, Victoria, Canada ...... iifeye 
Observatorium Birr Castle, Parsonstown, Irland .... 183 ,, 
Mount) Wilson-Observatory.vGal, s\\.1 5 0. fee ae eae 15287, 
Stermwarte: Melbourne sa stay ul siseecie onsite MeN Eee PP 
Sternwarte Berlin-Babelsberg .........+2++. 120. 5, 
Stern warbos Paris, swear. Aye) cava eee eerie yam ne he 120 <,, 
Astrophysik. Observatorium Meudon. ......... NCOs 
Hamburger Sternwarte in Bergedorf ......... LOOM, 
Detroit Observatory, Ann Arbor, Mich, ........ De op 
Mills-Observatorium, San Cristobal, Santiago, Chile... 93 ,, 
Solar Physics Observatory, Cambridge, England .... 91 ,, 
Observatoniim ? BirrsCastle yt. wanes. et teen een: Oe. 
Lick-Observatorium (Crossley-Reflektor) ........ Caer 
Sternwarte! Toulouse 20s vee sacs ime ee ees 83 


Stérnwarte-Marseilley 5) eat reacties tee ree aera 80 


Die gréBten Fernrohre neuerer Zeit. sts) 


Storiwarl ew Lamia tame uae tet SeoRee Ga ners oe  OURen 
Sternwarte Greenwich 1 Ae LCM RTE, Last MO Cer tae Cena Lone 
Sterawatte Helwan, Agypten.. es, nurses ys aph a e. clO\s 
Hill Observatory, Salcombe Regis, Breland: Da ecer sy ate) RCO ESA 
Universitatssternwarte Allegheny, Penn. ......... £76 ,, 
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Fig. 59. GroBer Refraktor des Astrophysikalischen Observatoriums zu Potsdam. 


134 Il. Praktische Astronomie. 


6. Leistungen der Fernrohre. 

Die Fragen, ob Refraktor oder Reflektor mehr leistet, welches die Grenze 
fiir die Instrumente selbst, wie fiir ihre VergréBerungen ist, und ahnliche, 
lassen sich allgemein nur schwer oder gar nicht beantworten; denn einerseits 
haben beide Gattungen ihre besonderen Vorziige und Nachteile, anderer- 
seits konstruiert man in neuester Zeit immer gréBere und vollkommenere 
Spiegel und Objektive, ohne daB bis jetzt eine obere Grenze erreicht zu sein 
scheint. Beide Arten von Instrumenten haben in den Handen von guten 
Beobachtern Vorziigliches geleistet. Man. braucht z. B. nur an die Arbeiten 
und Entdeckungen zu erinnern, die sowohl mit dem groBen Refraktor, als 
auch mit dem Crossley-Reflektor des Lick-Observatoriums in den letzten 
Jahrzehnten gemacht worden sind. Uber die VergréBerungen aber, die 
mit Nutzen angewendet werden kénnen, haben von jeher so unklare und 
iibertriebene Vorstellungen geherrscht, daB es nicht tiberfliissig sein wird, 
die Bedingungen etwas naher zu betrachten, von denen die Leistungen der 

Fernrohre abhangen, soweit letztere zum Sehen 
é x allein und nicht zum Messen dienen. 
\ Sehen wir ohne Fernrohr nach einem leuch- 
ca 


tenden Punkte, z. B. einem Sterne, so nehmen 
wir ihn dadurch wahr, da8 das auf die Pupille 
fallende Licht nach Brechung in der Hornhaut, 
der Kristallinse und den anderen Medien des 

Fig. 60. Auges auf der Netzhaut (V Fig. 60) zur Ver- 
einigung gelangt. Kénnte man die Pupille nach Belieben erweitern (innerhalb 
enger Grenzen findet dies bekanntlich spontan statt), so wiirde je nach der 
Pupillenéffnung mehr oder weniger Licht in das Auge fallen, und Sterne, die 
bei sehr kleiner Pupille verschwanden, wiirden bei sehr groBer sichtbar sein. 
Wir kénnen nun einFernrohr als ein gro8es kiinstliches Auge betrachten, dessen 
Pupille das Objektiv ist. Alles auf das Objektiv fallende Licht wird nach Ver- 
einigung im Brennpunkt und nach dem Durchgange durch ein passendes Okular 
auf der Netzhaut des Auges zu einem Bilde vereinigt, dessen Helligkeit von dem 
Verhaltnis der Objektivéfinung zur Pupillendffnung abhangt, wenn wir von 
dem Lichtverlust in den verschiedenen Glasern absehen. Da sich nun die 
Lichtmengen, die auf verschieden groBe kreisférmige Flachen fallen, wie die 
Quadrate der Durchmesser verhalten, und da die Pupille in der Dunkelheit der 
Nacht einen Durchmesser von etwa 8 mm hat, so folgt, daB z. B. ein Fernrohr 
von 16 cm Objektivéffnung 400 mal soviel Licht auffangt, als die Pupille?). 


1) Die Lichtmenge, welche die Netzhaut tatsichlich empfiingt, verhalt sich indessen 
nur etwa wie 3820 zu 1, da beim Durchgange des Lichtes durch die verschiedenen absor- 
bierenden und reflektierenden Glasschichten etwa 20% verloren gehen. Ein durch ein 
Fernrohrobjektiv betrachteter Stern wird also nicht ganz m dem Verhiiltnis heller erscheinen, 
in welchem die Oberflichen von Objektiv und Pupille stehen; doch wollen wir im folgenden 
von diesem immerhin nicht sehr erheblichen Lichtverlust absehen. 
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Damit alles Licht, welches auf das Objektiv oder den Spiegel eines Fern- 
rohres fallt, auch in die Pupille des Auges gelangt, darf das aus dem Okular 
tretende Strahlenbiindel im Durchmesser nicht gréBer sein als die Pupille; 
die VergréBerung des Fernrohres muB daher wenigstens gleich dem Ver- 
haltnis des Objektivdurchmessers zum Pupillendurchmesser sein. Letzterer 
ist, wie erwahnt, etwa 8 mm; um also die volle Lichtmenge zu erhalten und 
den gréBtmoglichen Vorteil vom Objektiv zu ziehen, mud fiir jedes Zentimeter 


; P eee ; ; 
Offnung die VergréBerung wenigstens : sein, Nehmen wir z. B. ein Fern- 


rohr von 16 cm Objektivoffnung, so ist 20 die MinimalvergroSerung, bei der 
noch alles von einem leuchtenden Punkte (Fixstern) ausgehende Licht in die 
Pupille gelangt; bei geringerer VergroBerung wiirde das austretende Strahlen- 
biischel einen gréBeren Durchmesser als die Pupille haben, es wiirde also 
ein Lichtverlust eintreten. Hat das Objektiv 1.60 m Brennweite, so entspricht 
einer 20fachen VergréSerung eine Okularbrennweite von 8 cm; diese muB 
man daher nehmen, damit alles Licht mit dem Auge aufgefangen wird. 

Wendet man starkere VergréBerungen an, als die obige, welche ,, Normal- 
vergréBerung*’ heibt, so gelangt gleichfalls das ganze vom Objektiv auf- 
gefangene Licht zur Netzhaut, es sollte daher die Helligkeit des Sternes auch 
die gleiche wie bei Anwendung der NormalvergréBerung sein. Das ist in 
Wirklichkeit aber nicht der Fall, vielmehr kann man bei Anwendung star- 
-kerer VergréBerungen noch wesentlich schwachere Sterne sehen, als bei An- 
wendung der NormalvergroBerung. Die Ursache dieser Heraufsetzung der 
Sichtbarkeitsgrenze fiir Sterne ist wohl hauptsachlich in der Abschwachung 
des Himmelsgrundes bei wachsender VergréBerung zu suchen, in zweiter 
Linie auch noch in physiologischen Eigenschaften des Auges. 

Ist das Objekt kein leuchtender Punkt, wie ein Fixstern, der auch bei 
den starksten VergréBerungen wegen seines verschwindend kleinen schein- 
baren Durchmessers im wesentlichen immer als Punkt erscheint, sondern 
eine Flache, wie die Scheibe eines Planeten oder ein Nebelfleck, so treten 
andere Verhialtnisse ein. Das Objekt erscheint dann nahezu gleich hell mit 


allen VergréSerungen, die weniger als = fiir jedes Zentimeter Objektiv- 


6ffnung betragen, wird aber allmahlich schwacher, wenn wir diese Grenze 
iiberschreiten. Der Grund davon ist, daB bei steigender VergroBerung das 
Licht iiber eine gréBere Flache auf der Netzhaut ausgebreitet und deshalb 
geschwacht wird. Solange die VergréSerung unter der oben genannten 
Grenze bleibt, kompensiert die vermehrte Lichtmenge, welche bei zunehmen- 
der VergroBerung in die Pupille fallt, gerade die aus der Ausbreitung des 
 Bildes auf eine gréBere Flache sich ergebende Schwachung, so daB die schein- 
bare Helligkeit konstant bleibt. Uhberschreitet man aber die erwahnte Grenze, 
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so nimmt nur die Flache, iiber welche sich das Licht ausbreitet, d. h. die 
scheinbare GréBe des Objekts zu, nicht aber die Lichtmenge; das Objekt 
erscheint also schwiacher. Die scheinbare Helligkeit eines Flachenelements 
(eines sehr kleinen Flachenteiles des Objekts) auf der Netzhaut ist dann, 
wie leicht einzusehen ist, umgekehrt proportional der Oberflaiche, auf welche 
das Licht ausgebreitet wird, oder umgekehrt proportional dem Quadrat der 
VergroBerung. 

Es mag auf den ersten Blick paradox erscheinen, daB die Flachenhellig- 
keit durch das Fernrohr niemals vermehrt werden kann, sondern selbst im 
giinstigsten Fall nur dieselbe wie fiir das bloBe Auge ist. Man kann sich 
aber leicht von der Richtigkeit dieser Betrachtungen tiberzeugen. So erscheint 
der Himmelsgrund im Fernrohre niemals so hell als dem bloBen Auge, und 
zwar wird er im Fernrohre um so dunkler werden, je starkere VergroBerungen 
man nimmt. Da durch VergréBerung der Objektivoffnung die Helligkeit 
punktformiger Objekte fiir das Auge gesteigert werden kann, so ist es még- 
lich, hellere Sterne am Tage im vergréB8ernden Fernrohr zu sehen, wahrend 
sie dem freien Auge unsichtbar bleiben. ; 

Durch Benutzung eines Fernrohres kann also ein flaichenhaftes Objekt 
nur vergroBert, nicht aber heller gemacht werden). Wesentlich anders ge- 
stalten sich die Verhaltnisse bei Anwendung der Photographie. Durch Ver- 
eréBerung der Offnung des Objektives bei gleichbleibender Brennweite des- 
selben kann die Flachenhelligkeit beliebig gesteigert werden, da die aufge- 
fangene Lichtmenge.vergréBert wird, ohne daf die Gré&e des Objektes auf 
der photographischen Platte zanimmt. Es kommt hinzu, da8 man den photo- 
graphischen Effekt auch noch durch eine Verlangerung der Belichtungszeit 
steigern kann. Aus diesen Uberlegungen wird die enorme Uberlegenheit 
der Photographie iiber das Auge bei der Abbildung von Nebeln verstandlich. 

Eine weitere Ursache, die neben mangelnder Achromasie sowie schlieB- 
licher Lichtschwache ausgedehnter Objekte den Leistungen der Fernrohre 
eine Grenze setzt, ist die Diffraktion. Ist der austretende Strahlenkegel auf 
weniger als 0.5 mm reduziert, d. h. ist die VergréBerung mehr als 20 fiir jedes 
Zentimeter Objektivoffnung, so beginnen die Umrisse des Bildes verwaschen 


1) Es scheint danach nicht recht verstindlich, daB die Astronomen zur Beobachtung 
schwacher flaichenhafter Gebilde (Nebel, Kometen) sogenannte Kometensucher, d.h. 
Fernrohre mit groBer Offnung, kurzer Brennweite und schwacher Vergréferung, mit Erfolg 
benutzen. Man mu aber auSer den oben besprochenen physikalischen Verhiltnissen auch 
noch die physiologischen der Augen beriicksichtigen. Die Hohe der Reizschwelle des Auges 
haingt bis zu einem gewissen Grade von der GréBe der gereizten Stelle ab. Eine groBe, 
schwach leuchtende Fliche wird noch gesehen, wenn eine ebenso helle, aber kleine Fliche 
nicht mehr sichtbar ist. Die Wirkung des Kometensuchers besteht nun darin, da er das 
flichenhatte Objekt vergroBert, so daB ein gréBerer Bezirk der Netzhaut affiziert wird 
als ohne Fernrohr. Natiirlich darf die Vergré8erung nicht so weit getrieben werden, dai 
die objektive Helligkeit um mehr herabgesetzt wird, als der Gewinn durch Erniedrigung 
der Reizschwelle ist. 
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und unbestimmt zu werden, die Helligkeit des Gegenstandes und die Voll- 
kommenheit des Objektivs mégen so groB sein, als sie wollen. Es rithrt dies 
von der Beugung des Lichtes (Diffraktion) her, die mit wachsender VergréBe- 
rung so auffillig wird, da8, wenn letztere tiber 40 auf 1 cm Offnung betrigt, 
der Gewinn infolge starkerer VergréBerung vollstindig durch die gréfBere 
Undeutlichkeit des Bildes kompensiert wird. Hellere Sterne werden dann zu 
Scheibchen von nicht unbetrichtlichem Durchmesser, und diese ,,falschen 
Durchmesser“‘ haben frither zu sehr irrigen Vermutungen tiber die wirklichen 
Durchmesser gefiihrt. 

Die unter Beriicksichtigung der Diffraktion noch statthafte auBerste 
VergréBerung findet man nach dem voranstehenden durch Multiplikation 
der in Zentimetern angegebenen Objektivéffnung mit 40; indessen ist es 
zweifelhaft, ob noch ein wirklicher Vorteil bei mehr als 24 bis 28 erreicht 
werden kann. Bei einem Fernrohre von 60 cm Offnung wiirde die stirkste 
noch zulassige VergroBerung also 2400 sein, ein irgend erheblicher Vorteil 
aber schon bei mehr als 1500facher VergréBerung nicht mehr erreicht werden, 
ja haufig wird man sogar bis auf eine 700fache oder noch geringere Ver- 
gréBerung herabgehen. Lewis hat die Frage, welche Vergré8erung bei einer 
bestimmten Objektivéffnung mit Vorteil anzuwenden ist, auf rein praktischem 
Wege zu beantworten versucht. Er hat nimlich eine Zusammenstellung der 
VergréBerungen gemacht, welche von den bekanntesten Doppelsternbeob- 
achtern am haufigsten benutzt werden. Folgende Tabelle enthalt sein Re- 
sultat: 


eee ce bi 2 Vergréberung a Bieta Vergriéserung 
10 cm 278 40 cm 556 
15 340 Oe 621 
20 ,, 393 60 ,, 680 
aime 439 Api 735 
30) 5. 481 80 ,, 786 
35, 520 90 833 


Die Zahlen der vorstehenden Tabelle gelten fiir mittlere Luftzustande, 
bei ausnahmsweise guten haben die Beobachter wesentlich stirkere Ver- 
eréBerungen gebraucht, z. B. beim Lick-Refraktor (91 cm Offnung) 1500 
bis 3000. 

Weiterhin ist die Atmosphare ein groBer Feind der astronomischen Be- 
obachtung, an den der Laie selten denkt. Blicken wir an einem heiBen Sommer- 
tage nach einem entfernten niedrigen Gegenstande, so-bemerken wir leicht 
ein gewisses Zittern, Wogen und Wallen seiner Umrisse. Sehen wir durch 
ein Fernrohr, so erscheint dieses Wallen und Zittern zugleich mit dem Gegen- 
‘stande vergréBert und haufig so stark, daB wir selbst mit dem starksten 
Fernrohre nicht viel mehr als mit freiem Auge wahrnehmen. Der Grund dieser 
Erscheinung liegt darin, daB die warme Luft am Erdboden sich mit der 
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ktthleren in den dariiberliegenden Schichten mischt, wodurch eine unregel- 
maBige und bestindig wechselnde Brechung der diese Luft durchsetzenden 
Lichtstrahlen verursacht wird. Aber nicht nur bei Sonnenschein, sondern auch 
in der Nacht ist eine derartige Luftunruhe immer vorhanden, wenn Luft- 
stromungen verschiedener Temperatur sich durchkreuzen und mischen. Die 
ganze Erscheinung ist stets in hohem Grade durch 6rtliche Einfliisse bedingt. 
Ks gibt Gegenden, wo bei Tage, besonders in der Dammerung, die Luft sehr 
ruhig ist, wahrend nachts Beobachtungen mit starker VergroBerung kaum 
ausfiithrbar sind. In anderen Gegenden sind dagegen die Nachte giinstiger. 
Das Funkeln oder Szintillieren der Sterne entsteht ebenfalls durch solche 
Stro6mungen, und man kann als Regel annehmen, daB bei starkem Funkeln 
der Sterne eine gute Beobachtung mit starker VergréBerung nicht moglich 
ist. Ein Stern erscheint dann nicht mehr als scharfer, ruhiger Punkt, sondern 
unruhig, verwaschen und oft wie eine kleine wallende Nebelmasse. Der 
Betrag dieser atmospharischen Stérungen wechselt von Stelle zu Stelle des 
Himmels und von Nacht zu Nacht, verschwindet aber nie ginzlich, Werden 
bei einem Fernrohre von etwa 25 cm Offnung mit 500facher Vergré8erung 
keine wesentlichen Stérungen der Bilder wahrgenommen, so darf die Nacht 
fiir sehr gut gelten; Nachte aber, wo sich VergréBerungen bis 800 und dariiber 
mit Vorteil benutzen lassen, gehéren — wenigstens in unseren Klimaten — 
zu den sehr seltenen. ErfahrungsgemaB ist bei gleicher wirklicher VergroBe- 
rung die Unruhe der Luft bei einer gréBeren Objektivéffnung von schadlicherer 
Wirkung als bei einer kleineren. Je gréSer namlich die Fernrohroffnung ist, 
einen um so gréBeren Querschnitt hat das Lichtbiindel, welches in das Ob- 
jektiv eintritt. Nun haben aber gréBere Teile der Atmosphare weit seltener 
eine gleichmaBige Dichtigkeit als kleinere Teile, und die gleichzeitig vor- 
handenen Verschiedenheiten der Luftdichtigkeit erreichen hier auch stirkere 
Betrage. 

Aus allen diesen Griinden darf man den praktischen Wert sehr starker 
VergréBerungen nicht tiberschatzen. Fir die meisten astronomischen For- 
schungen ist eine besonders starke VergroBerung aber auch nicht erforderlich, 
und zwar glicklicherweise; denn sonst wiirden durch den eben besprochenen 
Einflu8 der Luftunruhe auf das astronomische Sehen die meisten Beob- 
achtungen vereitelt werden. Bei einigen Beobachtungen ist aber moglichste 
Ruhe der Luft unerlaBliche Bedingung, z. B. bei der Beobachtung der Ober- 
flachenbeschaffenheit der Planeten, bei der Messung enger Doppelsterne 
u a.m. Hierfiir passende Luftverhaltnisse findet man nur in besonders 
begiinstigten Gegenden, welche fern von den grofen Verkehrszentren und 
in betrachtlichen Hohen tiber dem Niveau der Umgebung hegen. In neuerer 
Zeit hat man. daher bei der Anlage von Sternwarten hierauf besonders Riick- 
sicht genommen und dieselben mit Vorliebe auf Bergen errichtet; so z. B. 
das Lick-Observatorium auf dem Mount Hamilton (1283 m iiber dem Meeres- 
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spiegel) und das Observatorium auf dem Mount Wilson (1731 m), beide in 
Kalifornien. 

SchlieBlich mégen noch fiir diejenigen, welche sich der Astronomie auch 
praktisch widmen wollen, einige Bemerkungen iiber die Priifune der Fern- 
rohre in betreff ihrer optischen Leistungsfihigkeit Erwaihnung finden. 

Bildscharfe ist neben Achromasie das erste, was man von einem guten 
Fernrohre fordert. Sehr helle Fixsterne sollen kleine, strahlenfreie Scheib- 
chen, umgeben von zwei bis drei regelmaBigen Beugungsringen und einem 
violetten Schimmer, schwachere Sterne aber einfache Punkte ohne Farben 
bilden. Je kleiner unter sonst gleichen Umstanden die Sternscheibchen sind, 
desto vollkommener ist die Bildscharfe und desto gréBer die trennende Kraft 
und auch die Lichtstiérke des Fernrohres. Beim Aus- und Einschieben des 
Okulars sollen die wachsenden Scheibchen eine regelmabig kreisformige 
Figur bewahren und gleichmaBig farbige Siume zeigen. Die trennende Kraft 
eimes Fernrohres prift man durch Beobachtung von Doppelsternen. Die 
kleinste noch wahrnehmbare Distanz der Komponenten gibt den besten MaBstab 
fiir die trennende Kraft. Letztere ist nun von zu vielerlei Umstanden abhangig, 
als da8 sich genaue Angaben machen lieBen. ‘So trennen Fernrohre mit groBer 
Brennweite mehr als solche gleicher Offnung mit geringerer Brennweite. 
Von wesentlichem EinfluB ist ferner das Helligkeitsverhaltnis der beiden 
Komponenten des Doppelsterns; die Trennung ist am leichtesten, wenn die 
beiden Komponenten gleich hell sind, und wird um so schwieriger, je gréBer 
die Helligkeitsdifferenz ist. Auch die trennende Kraft der Augen selbst, 
sowie ihre Lichtempfindlichkeit ist nicht bei allen Menschen dieselbe, und 
verschiedene Beobachter werden daher selbst mit einem und demselben 
Fernrohre nicht gleichviel sehen. 

Einen Uberblick dariiber, was man ungefaéhr von einem Fernrohre mit 
einer Offnung zwischen 10cm und 90cm verlangen kann, gibt eine Unter- 
suchung von Lewis, der die Erfahrungen der besten Doppelsternbeobachter 
zugrunde gelegt sind. Lewis findet: Ein Fernrohr von a cm Offnung trennt, 
wenn die beiden Komponenten 


fi 


1. nahezu gleich hell und etwa 6. GréBe sind, Doppelsterne von Distanz, 
a 
PANO oa, 
2, nahezu gleich hell und etwa 9. GréBe sind, Doppelsterne von Distanz, 
a 
: on ae 2 ES Nici 
3. ungleich hell und etwa 6. und 9.GréBe sind, Doppelsterne von ——_ Distanz, 
a 


Ole 


a 


4, sehr ungleich hell und etwa 5. und 10. Grobe sind, Doppelsterne von 
_ Distanz, 


a 


Unter ausnahmsweise guten Umstinden sind aber die Trennungen viel 
weiter gehend. 
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Die praktische Beurteilung der Lichtstiérke eines Fernrohres ist noch 
mehr von der Durchsichtigkeit der Luft, der Dunkelheit der Nacht und den 
subjektiven Eigenschaften der Augen des Beobachters abhangig, als die der 
trennenden Kraft, so daB sich noch weniger allgemein giiltige, bestimmte 
Angaben dariiber, was ein Fernrohr leisten soll, machen lassen. Ein aus- 
geruhtes Auge sieht in einer klaren, dunklen Nacht Sterne 5. bis 6. GréBe. Die 
Beobachter der Bonner Durchmusterungen haben mit einem Fernrohr von 
78 mm Offnung bei 10 facher VergréBerung noch die Positionen von Sternen 
11. GréBe bestimmen kénnen. Nach Goos sollen Fernrohre von der Offnung 
95 mm (VergréBerung 55), 162 mm (VergréBerung 200), 600 mm (VergréBe- 
rung 200) Sterne 12. bzw. 13. bis 14. bzw. 16. GréBe zeigen. 

Man priift die Lichtstirke eines Fernrohres am besten durch Beobachtung 
zerstreuter Sternhaufen, z. B. der Plejaden, fiir welche die Helligkeit der 
einzelnen Sterne durch photometrische Messungen festgelegt ist. Je schwachere 
Sterne man bei Anwendung einer geeigneten VergréBerung eben noch sieht, 
um so lichtstirker ist das Fernrohr. Natiirlich sind solche Beobachtungen 
haufiger anzustellen, damit man ein von Zufalligkeiten méglichst freies Er- 
gebnis erzielt. 
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Astronomische Messungen und Mefsinstrumente. 


1. Kreise der Himmelskugel. Koordinaten der Gestirne. 


Im ersten Kapitel dieses Buches wurde gezeigt, da8 alle Himmels- 
kérper an der Oberflache einer Sphare zu legen scheinen, in deren Mittel- 
punkt sich Erde und Beobachter befinden. Die Aufgabe der Astrometrie 
besteht hauptsachlich in der Bestimmung der scheinbaren Orter der Himmels- 
kérper an dieser Sphare. Es gibt nun drei Systeme von gréBten Kreisen, 
auf welche man die Orter beziehen kann: das des Horizonts, das des Aquators 
und das der Ekliptik. Die beiden ersten sind heute allein im Gebrauch; das 
der Ekliptik verschwand fiir die beobachtende, aber nicht fiir die rechnende 
Astronomie mit der Einfiithrung des Fernrohres. 

Das System des Horizonts ist das in der Natur zunichst gegebene 
und demzufolge auch geschichtlich das alteste. Die beiden Ebenen oder 
erdBten Kreise der Himmelskugel, auf die man hier die Orter der Gestirne 
oder deren Koordinaten bezieht, sind der Horizont und der Meridian. Der 
schenbare Horizont ist derjenige gréBte Kreis, in welchem die durch den 
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Standpunkt des Beobachters an die Erdkugel gelegte Tangentialebene die 
Himmelskugel schneidet; der wahre Horizont geht dem scheinbaren parallel 
durch den Erdmittelpunkt. Die Ebene des Horizonts la8t sich ktinstlich 
leicht herstellen, da sie durch jede ruhige, nur der Anziehungskraft der Erde 
ausgesetzte Fliissigkeitsoberflache (Niveauflaiche), z. B. von Wasser oder 
Quecksilber, gegeben wird. Der Meridian ist die Ebene, welche durch den 
Nord- und den Siidpunkt geht und rechtwinklig auf dem Horizont steht. 
Der sichtbare Pol des letzteren, der von allen Punkten des Horizonts gleich- 
weit (90°) absteht und demnach im Meridian liegt, hei8t der Scheitelpunkt 
oder der Zenit; ihm diametral gegeniiber liegt der unsichtbare Pol, der FuB- 
punkt oder der Nadir. GréBte Kreise senkrecht auf dem Horizont, also 
durch den Zenit gehend, heiBen Héhen- oder Vertikalkreise, Kreise parallel 
zum Horizont Azimutalkreise oder Almukantarate. Die beiden Koordinaten, 
durch welche der Ort eines Gestirnes in diesem System gegeben wird, sind die 
Hohe und das Azimut; erstere wird von dem Horizont nach dem Zenit bis 90° 
gezahlt, letzteres vom Stidpunkte des Meridians durch Westen, Norden, Osten 
bis wieder Siiden von 0° bis 360°, oder auch westlich vom Meridian positiv, 
dstlich negativ, jedesmal bis 180°. Statt der Héhe benutzt man auch haufig die 
Zemtdistanz; beide erganzen sich zu 90°. In diesem System andern sich beide 
Koordinaten eines Gestirnes, Hohe wie Azimut, kontinuierlich mit der Zeit. 
Im zweiten System, dem des Aquators, entsprechen die Koordinaten 
eines Gestirnes fast vollkommen den geographischen Lingen und Breiten 
eines Ortes auf der Erde. Die beiden Grundebenen sind hier der Himmels- 
aquator (der auf die Sphare tibertragene Erdaquator) und ein erster Meridian, 
wofiir man den gréBten Kreis genommen hat, der durch die beiden Himmels- 
pole und die Nachtgleichenpunkte geht. Gré8te Kreise senkrecht zum Aqua- 
tor, die also auch durch die Pole gehen, heiBen Deklinations- oder Stunden- 
kreise, Kreise parallel dem Aquator, die also nach den Polen zu immer kleiner 
werden, Parallelkreise. Der senkrechte Abstand eines Gestirnes (SS’ Fig. 61) 
vom Aquator heiBt Abweichung oder Deklination und entspricht der Hohe 
im Horizontalsystem; der Abstand vom ersten Meridian, und zwar von 
dem Halbkreise aus gezahlt, der durch die Pole und den Friihlingsnacht- 
gleichen- oder Widderpunkt (V) geht, wird die Gerade Aufstecqgung oder Rekt- 
aszension genannt, gewohnlich kurz mit AR (ascensio recta) bezeichnet. 
Die Deklination wird bis 90° gezahlt, und zwar nach dem Nordpol zu positiv, 
nach dem Siidpol zu negativ, die Rektaszension dagegen durch den ganzen 
Umkreis hindurch bis 360°, und zwar von Westen durch Siiden nach Osten, 
also entgegengesetzt der Zahlungsrichtung beim Azimut. Statt der Deku- 
nation nimmt man auch mitunter die Poldistanz (alnlich wie beim Horizontal- 
system die Zenitdistanz) und rechnet diese vom Nordpol an bis 180°, ver- 
meidet also dabei positive und negative Vorzeichen. Die Rektaszension 
gibt man aus einem gleich zu erwahnenden Grunde haufiger in Stunden, 
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Zeitminuten und Zeitsekunden an, als in Graden, Bogenminuten und Bogen- 
sekunden. 

Im dritten System, dem der Ekliptik, tritt an die Stelle des Aquators 
die Ekliptik, und an die Stelle der Himmelspole treten die Pole der Ekliptik. 
Der Deklination entspricht hier die Bredte, der Rektaszension die Ldnge; 
beide Koordinaten werden in gleicher Weise gezahlt, wie im System des 
Aquators, die Linge auch von demselben gréBten Kreise an. In der beob- 
achtenden Astronomie kommt aber, wie schon erwahnt, dieses System in 
neuerer Zeit nicht mehr zur Anwendung. 


Fig. 61. 


2. Zeit und Stundenwinkel. 


Wir sahen friither, da8 infolge der Umdrehung der Erde um ihre Achse 
samtliche Gestirne im Laufe von 24 Stunden den Meridian eines Ortes passieren. 
Die Zeit, die zwischen zwei aufeinander folgenden oberen oder unteren Kul- 
minationen eines unbeweglichen Gestirnes, eines sogenannten Fixsternes, 
verflieBt, und die etwa vier Minuten weniger betragt, als die Zeit zwischen zwei 
Meridiandurchgingen der Sonne, nennen wir einen Sterntag und teilen ihn, 
wie den mittleren Sonnentag, in 24 Stunden, jede Stunde in 60 (Zeit-)Minuten, 
jede (Zeit-)Minute in 60 (Zeit-)Sekunden; der Sterntag ist die wahre Um- 
drehungszeit der Erde. Die Sternzeit wird zu zihlen angefangen, wenn der 
Friihlingsnachtgleichenpunkt den Meridian eines Ortes passiert; es ist dann 
0" 0™ O° Sternzeit. Da die Gestirne infolge der Erdrotation von Osten nach 
Westen fortriicken, die Rektaszensionen aber in der Richtung von Westen 
nach Osten gezihit werden, so wird nach Verlauf einer Stunde Sternzeit 
der Stundenkreis, dessen Rektaszension 1/., des Umkreises oder 15° betraet, 
in den Meridian des Beobachtungsortes geriickt sein; andererseits wird der 
Frithlingspunkt und sein Stundenkreis ¥/,, der Umdrehung oder 1" Stern- 
zeit westlich vom Meridian stehen. Zahlen wir 2” Sternzeit, so passieren die 
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Gestirne, deren Rektaszension 30° ist, den Meridian, und der Stundenkreis 
0° und mit ihm der Frithlingspunkt steht 2/., der Umdrehungszeit oder 2" 
westlich vom Meridian; die Gestirne des Stundenkreises 15° dagegen werden 
1/5, des Umkreises oder 1" westlich vom Meridian stehen. Jeder Stunde Stern- 
zeit entsprechen also 15° Rektaszension; teilen wir demnach den Umkreis 
nicht in 360°, sondern der Umdrehungszeit gemaB in 24", so wird im Meridian 
die Rektaszension, in Zeit ausgedriickt, unmittelbar gleich der Sternzeit 
sein, und umgekehrt ergibt letztere, mit 15 multipliziert, die Rektaszension 
in BogenmaB. 

Der Abstand eines Stundenkreises vom Meridian heiBt Stundenwinkel 
(t, Fig. 61); er wird nach Westen und gewohnlich bis 360° oder 24" durch- 
gezahlt, oder nach Westen bis 12” positiv, nach Osten, gleichfalls bis 12”, nega- 
tiv. Aus dem vorangehenden sieht man sofort, daB fiir einen gegebenen Ort 
der Stundenwinkel des Frithlingspunktes gleich der Sternzeit des Ortes ist. 
Ferner ist offenbar die Summe von Rektaszension und Stundenwinkel 
gleich der Sternzeit. Sind daher zwei dieser GriBen gegeben, so kann man 
immer die dritte durch einfache Addition oder Subtraktion finden. Aus der 
Fig. 61 ersieht man am leichtesten die Beziehungen zwischen diesen ver- 
schiedenen GréBen. Im Mittelpunkte der unendlich groBen Sphare ist die 
Erde mit dem Beobachter B. HH’ ist der Horizont, AA’ der Aquator, W 
der Westpunkt, O der Ostpunkt, Z der Zenit, P der Nordpol, S ein Stern, 
dessen Deklination durch den Bogen SS’ gemessen wird. Der Meridian des 
Ortes B geht durch HAZPH’. 4 ist der Siidpunkt, H’ der Nordpunkt. 
In Y¥ stehe zu einer bestimmten Sternzeit # der Frithlingspunkt. Rektaszen- 
sion « und Stundenwinkel ¢ sind dann durch die Bogen S’VY und AS’ oder 
durch die ihnen entsprechenden Winkel am Pole gegeben. Da die Zeit & 
immer durch eine Uhr und die Rektaszension « meist in Zeit angegeben” 
wird, so findet man den Stundenwinkel ¢ auch zunachst und fiir gewohnlich 


in Zeit; er laBt sich aber sehr einfach in Bogen verwandeln, da 1" = 15°, 
1" = 15’, 1° = 15” ist; nach dem vorangehenden ist er gleich der Stern- 


zeit weniger der Rektaszension. 

Fiir die Zwecke des biirgerlichen Lebens, das von dem Tagesgestirn, 
der Sonne, beherrscht und reguliert wird, wiirde die Rechnung nach Stern- 
zeit héchst unbequem sein. Man rechnet daher fir gewohnlich und selbst 
in der Astronomie nach Sonnenzert. Wir sahen schon frither, daB infolge 
der Bewegung der Sonne unter den Gestirnen nach Osten der Zeitraum 
zwischen zwei Meridiandurchgingen der Sonne gréBer sein muB, als der 
zwischen zwei Durchgéngen eines Sternes. lm Laufe eines Jahres hat die 
Sonne einen ganzen Umlauf unter den Sternen gemacht, ein Stern also, 
wenn man nach Sonnenzeit rechnet, gleichsam einen Umlauf gewonnen; es 
ergibt sich somit, daB ein Sonnentag gréBer ist als ein Sterntag, und zwar 
sind 3651/, Sonnentage gleich 3661/, Sterntagen. Rechnen wir wie gewohnlich 
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nach Sonnenzeit, so findet sich die genaue Dauer eines Sterntages zu 23" 
56™ 451 mittlere Sonnenzeit; umgekehrt wire ein Sonnentag gleich 24? 3™ 
5656 Sternzeit. Kulminiert die Sonne um 0° Sternzeit, oder ist die Sternzeit 
im mittleren Mittag 0", so kulminiert sie am nichsten Tage nach Sternzeit 
3™ 57° spater, oder es ist im mittleren Mittag 0" 3™ 575 Sternzeit; am zweiten 
Tage wire die Sternzeit im mittleren Mittag etwa 0" 7" 53° usw. Um den 
21. Marz jedes Jahres steht nun die Sonne im Frihlingspunkt, d. h. ihre 
Rektaszension ist 0° oder 0", sie kulminiert dann also um 0" Sternzeit; einen 
Monat spater kulminiert sie, da sie +/,, des Umkreises zuriickgelegt hat oder 
ihre Rektaszension etwa 30° = 2" betragt, um 2" Sternzeit, oder es ist 2" 
Sternzeit im mittleren Mittag usw. Die folgende kleine Tafel gibt die Stern- 
zeit im mittleren Mittag oder die Rektaszension der mittleren Sonne im ge- 
wohnlichen Jahre genahert an: 


Januar iL mee Ooo Jul es se OG oat 
Rebruar siete ee 20°45 AUG VIS t ete eee nO ame O 
I Nay Ale eases On) covey end 8) September'1:. .. 10. 39 
ADTIPACK oe Pe eee Oats oo Oktober’ wae eee Lay 
His Naw beam gh 2 etic ec re edo Novembermi ts). se l49 37 
TE ed ee ern Pir cece Dezemberoy yw a Oreo 


Es 1a8t sich daraus bis auf einige Minuten die einer beliebigen mittleren 
Zeit entsprechende Sternzeit fiir jeden Jahrestag leicht finden. Um eine 
genauere Bestimmung der Sternzeit zu ermoglichen, sind in den astronomi- 
schen Jahrbiichern von Tag zu Tag die Sternzeiten im mittleren Mittag 
_ sowie Reduktionstabellen angegeben. 

Bewegte sich die Sonne stets mit gleichformiger Geschwindigkeit nach 
’ Osten, so wiirde der eben erwahnte mittlere Mittag stets mit dem wahren 
zusammenfallen und die mittlere Sonnenzeit gleich der wahren sein. Aus 
zwei Griinden ist dies aber nicht der Fall. Erstens ist wegen der Exzentri- 
zitaét der Erdbahn, wie wir frither sahen, die Winkelgeschwindigkeit der Erde 
um die Sonne, also auch die scheinbare Geschwindigkeit der Sonne, deren 
Bewegung ja nur das Spiegelbild der Erdbewegung ist, verschieden: am 
eréBten im Dezember, wo die Erde der Sonne am nachsten, am kleinsten 
im Juni, wo sie am weitesten entfernt ist. Die Hauptursache fiir die Ab- 
weichung der wahren von der mittleren Sonnenzeit liegt aber darin, daB die 
Sonne sich nicht im Aquator oder in einem Parallelkreise, sondern in der 
Ekliptik beweet. Nahe den Aquinoktien ist diese und damit die’ Richtung 
der Sonnenbewegung unter einem Winkel von 234/,° gegen den Aquator 
oder gegen die Richtung der taglichen Bewegung geneigt. Infolgedessen sind 
zu diesen Zeiten, also im Marz und September, die Sonnentage kiirzer als 
im Mittel, und die umgekehrte Wirkung wird zu den Zeiten der Solstitien, 
im Juni und Dezember, hervorgebracht. Im ersten Falle ist die auf den 
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Aquator projizierte BewegungsgréBe kleiner als im Durchschnitt, im zweiten 
erdBer. Im Mittel betragt die Zeit zwischen zwei aufeinander folgenden 
Kulminationen der Sonne 24? 3™ 57° in Sternzeit; durch die Exzentrizitat 
der Erdbahn werden Abweichungen von diesem Werte im Betrage von + 8° 
hervorgerufen und durch die Neigung der Ekliptik gegen den Aquator solche 
im Betrage von + 20°. Im Maximum kénnen sich daher zwei wahre Sonnen- 
tage um fast 1™ voneinander unterscheiden. 

So lange die Uhren noch bis auf 20 und mehr Sekunden in einem Tage 
fehlerhaft gingen, verursachten diese Abweichungen keine ernstliche Un- 
bequemlichkeit. Als aber durch Huygens die Pendeluhren in Gebrauch kamen 
und die Einteilung und Abmessung der Zeit dadurch wesentlich genauer 
wurde, mubte die ungleichformige Bewegung der Sonne auffallen und stéren. 
Wollte man die Uhren nach dem wirklichen Sonnenlaufe richten, so miiBten 
sie bald rascher gehen, wenn sich die Sonne (im Juni und Dezember) schneller, 
bald langsamer, wenn sie sich (im Mirz und September) langsamer bewegt. 
Damit hatte man aber den groBten Vorzug der vollkommenen Uhren, die 
RegelmaBigkeit und Gleichférmigkeit des Ganges, opfern miissen, und es 
blieb daher nichts weiter tibrig, als von der wahren Sonnenbewegung abzu- 
weichen und der Zeitmessung eine mittlere Sonne zugrunde zu legen, die der 
wirklichen Sonne bald vorauseilt, bald hinter ihr zuriickbleibt. Man rechnet 
also jetzt allgemein die mttlere Zect nach einer fingierten Sonne, die man sich 
im Aquator und mit gleichformiger Geschwindigkeit — dem Mittel aus allen 
Geschwindigkeiten der wahren Sonne — bewegt denkt. Es ist mittlerer 
Mittag oder 0" 0™ 0° mittlere Zeit, wenn diese gedachte Sonne den Meridian 
in der oberen Kulmination passiert, 12", wenn sie in der unteren Kulmination 
ist, also am tiefsten steht. Der Astronom zahlt dann weiter 13", 14", bis 24" 
oder 0", abweichend vom biirgerlichen Leben, wo fast immer zweimal von 0" 
bis 12" gerechnet wird und deshalb die Bezeichnung Vormittag oder Nach- 
mittag hinzugefiigt werden mub. Ein weiterer Unterschied zwischen der astro- 
nomischen und der biirgerlichen Zihlweise besteht darin, da8 der Astronom 
den Tag nicht um Mitternacht, sondern erst mittags beginnt, so daB in den 
Vormittagsstunden das biirgerliche Datum dem astronomischen um einen 
Tag voraus ist. Gegenwartig sind Bestrebungen im Gange, die astronomische 
Zahlweise ganzlich abzuschaffen. 

Die von der Bewegung der wirklichen Sonne abhingende Zeit heiBt die 
wahre Sonnenzeit; sie wird nur durch die Sonnenuhren direkt angegeben. 
Der Unterschied zwischen der wahren und der mittleren Zeit heibt die Zeat- 
gleichung. Ist die wahre Sonne hinter der mittleren zuriickgeblieben, passiert 
sie also den Meridian erst nach dem mittleren Mittag, so ist die Zeitgleichung 
positiv und eine gewohnliche Uhr ist einer Sonnenuhr voraus. In der folgen- 
den Tafel ist der Betrag der Zeitgleichung fiir den ersten und den fitntzehnten 
Tag eines jeden Monats angegeben. 
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Datum Zeitgleichung Datum Zeitgleichung 
Januar 31 — gm Juli 1 + 3m 
e 15 + 9 $3 15 + 6 
Februar 1 + 14 August 1 + 6 
Ps 15 + 14 a 15 + 4 
Marz 1 + 13 September 1 0 
m 15 +° 9 3 15 — 5 
April 1 + 4 Oktober 1 — 10 
7 15 0 re 15 — 14 
Mai 1 — 8 November 1 — 16 
‘a 15 — 4 > * 15 — 15 
Juni i — 2 Dezember 1 — il 

15 0 * 15 — 5 


” 


Eine der Wirkungen dieses Unterschieds zwischen wahrer und mitt- 
lerer Zeit, die oft miBverstanden wird, zeigt sich darin, daB das Intervall 
von Sonnenaufgang bis Mittag, wie es aus dem Kalender folgt, nicht das 
gleiche ist, wie zwischen Mittag und Sonnenuntergang, daB also die Vor- 
mittage linger oder kiirzer sind als die Nachmittage. Es liegt dies einfach 
daran, da fiir den Aufgang und den Untergang der Sonne die wirkliche 
Sonne in Betracht kommt, der Mittag aber nach der fingierten mittleren 
bestimmt wird. Verstaénden wir unter Mittag den Meridiandurchgang der 
wahren Sonne, so wiirde kein merklicher Unterschied zwischen Vormittags- 
und Nachmittagsdauer sein; der Mittag unserer Uhren ist aber dem wahren 
Mittage bald voraus, bald folgt er ihm, und so kann ersterer dem Sonnen- 
aufgang bis zu einer halben Stunde naher liegen, als dem Sonnenuntergang, 
und umgekehrt. Im Februar sind die Nachmittage etwa eine halbe Stunde 
langer als die Vormittage, und im November findet das Umgekehrte statt. 
Durch die in den meisten Landern neuerdings eingefiihrte Einheitszeit+) ist. 
das Auffallende der oben besprochenen Erscheinung noch wesentlich verstarkt 
worden, da an allen Orten, welche von dem gewahlten Nullmeridian etwas 
weiter nach Osten oder Westen abliegen, eine merkliche Differenz zwischen 
der Uhrzeit und der mittleren Sonnenzeit (Ortszeit) besteht. In Deutsch- 
land z. B., wo nach Mitteleuropaischer Zeit gerechnet wird, weicht im auBersten 
Osten und Westen des Reiches die Uhrzeit um mehr als 30™ von der Ortszeit 
ab. Nach der Uhr ist daher fiir diese Gegenden der Vormittag stets um eine 
volle Stunde kiirzer oder langer als der Nachmittag, und durch das Hinzu- 
treten der Zeitgleichung wachst dieser Betrag im Februar oder im November 
bis auf 144 Stunden. Fiir die Sonnenuhren sind dagegen Vor- und Nach- 
mittage immer gleich lang, wenn wir von der geringfiigigen, durch die tag- 
liche Anderung der Deklination der Sonne hervorgebrachten Abweichung 
absehen, 


‘) Naheres dartiber folgt in dem Abschnitte ,,Geographische Ortsbestimmungen“. 
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3. MeBinstrumente und Sternwarten. 


Mit dem Fernrohre lat sich nur sehen; die Hauptaufgabe der Astro- 
metrie besteht aber im Messen, in der Bestimmung der Lage der Gestirne 
an der Sphare. Zu diesem Zwecke mu8 das Fernrohr mit eigens dazu kon- 
struierten MeBapparaten verbunden sein, welche die genaue Festlegung des 
Ortes eines Gestirnes erméglichen. 

Man unterscheidet nun zwei Hauptarten astronomischer MeBinstru- 
mente: solche, mit denen man den absoluten Ort eines Gestirnes festlegen 
kann, und solche, die den Abstand von einem benachbarten Sterne, also den 
relateen Ort, ergeben. Bei den Instrumenten der ersten Art, deren Haupt- 
vertreter der Meridiankreis, das Universalinstrument und das Aquatorial 
sind, werden die Koordinaten des Gestirnes auf eines der Seite 140ff. 
genannten Koordinatensysteme bezogen, beim Universalinstrument auf das 
horizontale, beim Aquatorial auf das aquatoriale, beim Meridiankreis auf 
eine Verbindung dieser beiden Systeme. Das Fernrohr tritt hier mehr in den 
Hintergrund und dient nur zum scharfen Sehen und Visieren; das Wesent- 
liche sind die Hilfsmittel zur Winkelmessung: Kreise, die in Grade und deren 
Unterabteilungen eingeteilt sind und gleichsam Abbilder der gréBten Kreise 
der Sphare darstellen, auf welche die Koordinaten des Gestirnes bezogen 
werden sollen. Fernrohr und Kreise sind fest miteinander verbunden und 
um Achsen drehbar, die den Hauptachsen der Koordinatensysteme ent- 
sprechen. 

Die zur Bestimmung des relativen Ortes dienenden mikrometrischen 
Apparate sind in der Regel am Okular des Fernrohres angebracht.. Man 
bestimmt durch sie Abstand und Richtung zweier einander naher Punkte, 
und zwar im allgemeinen um so genauer, je starker die VergréBerung ist. 
Das Fernrohr und seine optische Kraft ist hier also von gréBerer Bedeutung, 
als bei den oben genannten, zur Messung absoluter Sternérter dienenden 
Instrumenten. ; 

Zu jeder astronomischen Messung ist. auch eine Zeitangabe erforderlich, 
denn die Lage der Gestirne am Himmel andert sich stetig; die Bestimmung 
der einer gewissen Beobachtung entsprechenden Zeit ist daher eine wichtige 
Aufgabe der praktischen Astronomie, und sie kann unter Umstinden (wie 
bei Ermittlung der Rektaszensionen von Sternen und bei Langenbestimmun- 
gen) selbst zur Hauptaufgabe werden. Auf Sternwarten sind die Hauptzeit- 
messer immer Pendeluhren; doch kénnen auch hier tragbare Uhren (Chrono- 
meter) nicht entbehrt werden. 

Die allmahliche Vervollkommnung der astronomischen MeBinstrumente 

und ihre Ausbildung von den einfachsten Anfangen bis zur heutigen Voll- 

-endung ist stetiger gewesen und hangt mit der Entwicklung der Astronomie 

selbst inniger zusammen, als die des Fernrohres. Wahrend dieses mit einem 
10* 
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Schlage in die Erscheinung trat, waren die Prinzipien und auch die Aus- 
fihrung einfacher astronomischer MeSwerkzeuge, wie wir sahen, schon den 
Alten gelaufig. Zur Begriindung der Fundamentallehren der Astronomie 
waren selbst die ungefiigen Maschinen der Araber und des Tycho mit ihren 
Dioptern und rohen Kreisen wichtiger und notwendiger als das Fernrohr, 
das erst mehr als ein halbes Jahrhundert nach dem Tode des Kopernikus 
erfunden wurde. Die Bedeutung dieses wundervollen Apparats soll damit 
keineswees geschmilert werden; es ist ja zu bekannt, da die Astronomie 
erst durch das Fernrohr und mit dessen Vervollkommnung zu der Hohe 
velangen konnte, auf der sie sich zurzeit befindet. Aber wir diirfen auch 
nicht den Wert der nur messenden Werkzeuge unterschatzen. Ls ist ja ge- 
rade die Verbindung des Fernrohres mit den MeSapparaten das Funda- 
ment unserer modernen praktischen Astronomie geworden, und die Fort- 
schritte im rein optischen Gebiete haben zum Teil die im mechanischen mit 
bedingt, und umgekehrt. 

Den ersten entscheidenden Schritt, das Fernrohr zum Messen brauchbar 
zu machen, tat der englische Astronom Gascoigne (etwa 1640) dadurch, daB 
er ein Fadenkreuz im Brennpunkte des Objektivs anbrachte, und so zuerst 
die genaue Anvisierung eines Objekts erméglichte; auch konstruierte er 
das erste Mikrometer. Die Verbindung des Fernrohres mit Kreisen erfolgte 
dann sehr bald, hauptsachlich durch Picard (1667). Aber erst 1763 gelang es 
Ramsden und bald darauf dem Duc de Chaulnes u. a., der Teilung dieser 
Kreise, die bis dahin ziemlich rohe Handarbeit war, mittels Teilmaschinen 
die zu scharfen Messungen erforderliche Genauigkeit zu geben. Der Ver- 
mer oder Nonius, 1631 von P. Vernier nach einer alteren, praktisch aber 
nicht recht verwertbaren Idee des Portugiesen Nunes oder Nonius ersonnen?), 
hatte schon friiher die genauere Ablesung der Winkel mittels einer Hilfs- 
teilung erméglicht und die von Tycho angewandten Transversalen verdrangt, 
welche gleichfalls die unmittelbare Teilung der Bogen in Unterabteilungen 
ergeben (vgl. Fig. 30, S. 103). Erst gegen Mitte des 19. Jahrhunderts wich 
der Nonius dem Ablesemikroskop. Seit jener Zeit haben die stetigen Fort- 


1) Das Prinzip des Nonius ist zwar schon vor Vernier dem Chr. Clavius aus Bam- 
berg bekannt gewesen, Vernier aber fiihrte den Nonius zuerst wirklich aus und brachte 
ihn an dem beweglichen Arm, der Alhidade, an. Das Prinzip beruht einfach darauf, dag 

einer gewissen Anzahl von Intervallen des Kreises (Lim- 

Ah isis reansaa ty bus L, Fig. 62) auf einem mit ihm konzentrischen Hilfs- 
70 20 bogen N eine um eins gréBere Zahl von Intervallen ent- 

2 spricht; die Ziffer des mit einem Teilstrich koinzidierenden 

Fig. 62. Nonius. Noniusstriches gibt dann unmittelbar die gesuchte Lage 

des Nullpunktes des Nonius an. In Fig. 62 sind z. B. 9° des Kreises Z auf dem Nonius 
N in 10 Teile geteilt (man kann also unmittelbar Zehntelgrade ablesen), und da der sechste 


Noniusstrich mit dem Kreisstriche zusammenfallt, so steht der Nullpunkt des Nonius 
auf 10°6, 
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schritte der Technik, geleitet durch die Ideen erfindungsreicher Mechaniker, 
Astronomen und Physiker, die astronomischen Instrumente zu einem be- 
wundernswerten Grade der Vollendung gefiithrt; und so verdienen Mecha- 
niker wie Gambey, Eichens und Gautier in Frankreich, Ramsden, Cary, 
Troughton & Simms und Grubb in England, Warner & Swasey in Amerika, 
vor allen aber deutsche Kiinstler, wie Fraunhofer, Reichenbach, Ertel, 
Pistor & Martins, die Repsolds, Zei8 und Toepfer, als Forderer der praktischen 
Astronomie neben den groBen Astronomen der letzten hundert Jahre mit 
Ehren genannt zu werden. 


Hl | | 
— 


Fig. 63. Meridiankreis von Pistor & Martins (etwas schematisch). 


Wir wollen nun kurz die Hauptinstrumente der heutigen Astronomie 
beschreiben, und zwar zuerst die zu absoluten Messungen dienenden. Die 
erste Bedingung zum Gelingen feiner Beobachtungen iiberhaupt ist die mog- 
lichst feste Aufstellung der Instrumente. Sie stehen daher meist auf niedrigen 
Steinpfeilern, die selbst, vom FuBboden und umgebenden Gemiuer vell- 
standig isoliert, auf massiven, in die Erde gemauerten Fundamenten ruhen. 

Das wichtigste der zu absoluten Bestimmungen dienenden Instrumente 
ist der Meridiankreis. Es ist dies ein mit einem oder zwei fein geteilten Kreisen 
versehenes, mabig groBes Fernrohr; die Achse, welche das Fernrohr und die 
Kreise tragt, liegt horizontal in der Richtung West-Ost auf zwei soliden Stein- 
_pfeilern (P, Fig. 63) oder eisernen, auf Lagern ruhenden Tragern (Fig. 65). 
Bei der Drehung beschreibt also das Fernrohr einen Vertikalkreis, und zwar 
den Meridian. Die Pfeiler tragen, au8er den Lagern fiir die Zapfen der Achse, 
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mehrere (jeder gewohnlich vier) Mikroskope (m, Fig. 63), die eine oft bis auf 
ein Zehntel Bogensekunde genaue Ablesung der direkt in 5’ oder 2’ geteilten, 
vor ihnen befindlichen Kreise gestatten. Um die sehr sorgfaltig gearbeiteten 
Zapfen der Achse bei der haufigen Drehung in ihren Lagern nicht abzunutzen 
und ihre zylindrische Gestalt nicht zu verindern, wird der gréBte Teil des 
Gewichtes von Fernrohr, Achse und Kreisen durch Gegengewichte (B) ge- 
tragen, die durch eine Aufhangevorrichtung (d) mit der Achse in Verbindung 
stehen. Moglichst weit von Fernrohr, Kreisen und Mikroskopen abstehende 
Lampen (LZ) werfen ihr Licht durch die durchbrochenen Pfeiler und die hohle 
Achse in das Innere des Fernrohres und zugleich mittels einer besonderen 
Vorrichtung auf die Kreisteilung. Das Licht im Innern des Fernrohres kann 
je nach Bedarf dazu verwendet werden, das Gesichtsfeld oder die Faden zu 
erleuchten. Das Instrument dient dazu, die Zeiten zu beobachten, zu denen 
Sterne den Meridian passieren, und ihre Zenitdistanz in diesem Momente zu 
bestimmen. Um diesen Beobachtungen gréBere 
Genauigkeit zu verleihen, begniigt man sich 
nicht mit einem einfachen Fadenkreuz im Brenn- 
punkte des Fernrohres, sondern verwendet ein 
ganzes System von Faden (Fig. 64). An den ver- 
tikalen werden beim Durchgang eines Sternes 
durch das Gesichtsfeld die Antritte nach der 
Sternzeituhr beobachtet; gleichzeitig wird der 
Stern auf den horizontalen Faden eingestellt. 
Reduziert man dann die an den Seitenfaden be- 
obachteten Zeiten auf den die optische Achse 
und die Meridianebene darstellenden Mittel- 
faden, so erhalt man die Durchgangszeit durch 
den Meridian; die Verbindung der Kreisablesung mit derjenigen bei genau ver- 
tikaler oder horizontaler Lage des Fernrohres gibt ferner die Zenitdistanz oder 
die Héhe des Gestirnes. Sind dann die Fehler des Instruments sowie die Pol- 
hohe des Beobachtungsortes bekannt, so folgen daraus sofort Rektaszension 
und Deklination; umgekehrt kann man demnach auch, bei bekannter Rekt- 
aszension und Deklination, die Uhrkorrektion und die Polhéhe bestimmen. 

Fehlen die feingeteilten Kreise, lassen sich also nur Durchgangszeiten 
(oder Rektaszensionen) bestimmen, so erhalten wir das einfachere Durch- 
gangs- oder Passageninstrument, welches von dem Danen Olaus Romer (1689) 
herrithrt. Von demselben genialen Astronomen ist auch die Verbindung dieses 
Instruments mit einem genau geteilten Kreise bereits vorgeschlagen und in 
Anwendung gebracht worden; allgemein eingeftthrt wurde jedoch der Meridian- 
kreis erst durch J. G. Repsold und Reichenbach zu Anfang des 19. Jahrhunderts. 

Die heutigen Formen der Meridiankreise sind im einzelnen oft sehr ver- 
schieden; doch entsprechen sie im allgemeinen und wesentlichen dem oben 
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beschriebenen und in Fig. 63 dargestellten Instrument. Bei den Repsoldschen 
Meridiankreisen (vgl. die Abbildung Fig. 65) sind, abgesehen yon anderen 
nicht unwesentlichen Abweichungen, die oberen Teile der Steinpfeiler durch 
starke eiserne Képfe ersetzt, an denen sich, konzentrisch zu den feingeteilten 
Kreisen, die Mikroskoptrigertrommeln befinden. 

Die kleineren Passageninstrumente werden haufig tragbar gemacht und 
sind dann gewohnlich mit einem gebrochenen Fernrohre versehen. Bei dieser 
Einrichtung werden die vom Objektiv nach dem Okular gehenden Strahlen 
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Fig. 65. Repsoldscher Meridiankreis. 


von einem total reflektierenden Prisma aufgefangen und seitlich reflektiert; 
der untere Teil des Tubus bildet zugleich die eine Halfte der horizontalen 
Achse, und das Okular bzw. das Auge des Beobachters befindet sich infolge- 
dessen immer in‘gleicher Hohe, was die Beobachtungen wesentlich erleichtert. 
In Fig. 66 ist solch ein tragbares Passageninstrument mit gebrochenem Iern- 


rohre dargestellt. 
Friiher muBte der Astronom beim Beobachten der Durchgangszeiten 


~ der Sterne die Sekundenschlage seiner Uhr zihlen und die Zehntel der Sekunde 
schatzen, zu denen der Stern die Faden kreuzt. 


Diese sogenannte ,,Auge- 
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und Ohrmethode“ ist seit langerer Zeit meist durch die der ,,Registrierung 
mit Hilfe des galvanischen Stromes ersetzt worden. Das Verdienst, den 
Elektro-Chronographen oder Registrierapparat in die messende Astronomie 
eingefiihrt zu haben, gebiihrt den Amerikanern W. C. Bond und Walker, die 
ihn (um 1848) zuerst bei Lingenbestimmungen anwandten?). Die in Deutsch- 
land gebriauchlichste Form weicht im ganzen nicht sehr von dem Morseschen 


Fig. 66. Tragbares Passageninstrument. 


Schreibtelegraphen ab. Auf eimem schmalen, gleichférmig bewegten Papier- 
streifen markicrt eine Uhr Sekundenpunkte und gleichzeitig der Beobachter 
vom Instrument aus die Zeitpunkte der Fadendurchginge. In jedem der 
beiden Falle wird momentan ein galvanischer Strom geschlossen (regelmaBig 
jede Sekunde von der registrierenden Uhr, in unregelmaBigen Zwischen- 
réumen durch den Beobachter), der, einen Elektromagneten (M’' baw. M der 


1) Wheatstone hatte ihn allerdings schon einige Jahre friiher vorgeschlagen. Einen 
nichtelektrischen Registrierapparat hatte J. G. Repsold bereits 1828 hergestellt. 
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schematischen Fig. 67) umkreisend, die Kisenstiicke magnetisch macht; dieser 
Augenblicksmagnet zieht einen sehr leicht beweglichen doppelarmigen Hebel 
( H’' baw. H) an, der mittels feiner Spitzen punktformige Eindriicke auf dem 
zwischen Walzen (W) durchlaufenden Papierstreifen (P) hervorbringt. Wird 
der Strom unterbrochen, so hért der Magnetismus des Elektromagneten auf, 
und der Hebel wird durch eine Feder (F’ bzw. F) vom Magneten und damit 
vom Papierstreifen zuriickgezogen. Bei vielen Registrierapparaten ist der 
lange, ablaufende Papierstreifen durch einen rotierenden Papierzylinder 
ersetzt, welcher fiir die Signale mehrerer Stunden hinreichenden Raum bietet. 

Die Vorteile der Registriermethode bestehen darin, da die Beobach- 
tungen weniger anstrengend und zudem noch etwas genauer sind als bei der 
Auge- und Ohrmethode, und daB sich mit Leichtigkeit eine viel gréBere Anzahl 
von einzelnen Durchgangen beobachten lat. Vor allem aber sind die Be- 
obachtungen auf dem Registrierstreifen dauernd fixiert; sie kénnen daher 
zu jeder Zeit abgelesen werden, und die Ablesung kann erforderlichenfalls 
zur Kontrolle oder zur Aufklarung von Irr- 
tiimern auch spater nach Bedarf wiederholt 
werden. Kinen Nachteil besitzt die Methode’ 
in der durch die Ablesung der Signale von 
den Streifen vermehrten Arbeit. 

Wir haben im vorstehenden nur ganz 
kurz die wesentlichsten Bestandteile des 
Meridiankreises und die Hauptoperationen 
an demselben beschrieben. Die genaue Be- Fig. 67. 
stimmung einer Sternposition, wie sie ein 
erfahrener Beobachter auszufiihren vermag, ist eine schwierige und kom- 
plizierte Aufgabe. Jedes Werk von Menschenhand ist unvollkommen, und auch 
das bestgearbeitete astronomische MeBinstrument zeigt Fehler, teils bestandige 
infolge nicht absolut vollkommener Konstruktion, teils verinderliche infolge 
auBerer Einfliisse, speziell der Temperatur. So ist z. B. beim Meridiankreise 
weder die optische Achse vollkommen rechtwinklig zur Umdrehungsachse, 
noch liegt letztere genau horizontal und im richtigen Azimut; und selbst wenn 
dies einmal der Fall ware, so wiirde doch ein solch mathematisch vollkommener 
Zustand auch nicht einen einzigen Tag andauern. Wird bei den Beobach- 
tungen eine Genauigkeit von wenigen Zehnteln der Bogensekunde verlangt. 
so wachsen die Schwierigkeiten mit jedem Schritt. Die Wirkungen der 
Temperaturveranderungen und der Schwere auf Fernrohr, Kreise und Mi- 
kroskope, die Bewegungen der Pfeiler und der Fundamente des Instruments, 
die Einfliisse der Warme, der Dichtigkeit und Feuchtigkeit der Luft auf die 
_ Uhr bringen fortdauernde Anderungen hervor; jede astronomische Beobach- 
tung muf daher erst wegen dieser Instrumentalfehler verbessert werden, ehe 
man ein brauchbares und genaues Resultat erwarten darf. 
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Die Auseinandersetzung der Methoden, durch welche dies geschieht, 
und die Beschreibung der dazu notigen Hilfsapparate, wie Wasserwage (Niveau, 
Libelle), Quecksilberhorizont, Kollimatoren, wiirde hier zu weit ftihren; es 
veniige die Bemerkung, daB eine solche Fehlerbestimmung gewoéhnlich die 
umstiandlichste und lastigste Operation in der praktischen Astronomie ist. 

Eine weitere Unsicherheit bringt die sogenannte persénliche Gleichung 
mit sich. Dieselbe besteht darin, daB die Antritte der Sterne an die Faden 
im Gesichtsfelde von jedem Beobachter anders aufgefaBt und registriert 
werden. Diese auf physiologischen Ursachen beruhende Fehlerquelle spielt 
nicht nur hier, sondern bei allen Messungen, bei denen es auf die auBerste 
Genauigkeit ankommt, eine groBe Rolle und hat deshalb vielfache eingehende 
Untersuchungen hervorgerufen. Sie hangt gewéhnlich von der Helligkeit 
der beobachteten Sterne ab und ist bei den meisten Beobachtern auch noch 
mit der Zeit etwas veranderlich. 

Bei der Registrierung von Sterndurchgangen kann man den Betrag der 
personlichen Gleichung ganz erheblich vermindern durch Benutzung des im 
Jahre 1889 von J. Repsold angegebenen ,,unpersonlichen Mikrometers‘‘. Hs 
ist dies ein gewohnliches Fadenmikrometer, dessen Schraubentrommel mit 
zehn gleichmaBig verteilten elektrischen Kontakten versehen ist. Seine Ver- 
wendung geschieht in der Art, dafs man den zu beobachtenden Stern mittels 
des beweglichen Fadens biseziert und-die Bisektion durch ununterbrochene 
Drehung der Mikrometerschraube wahrend der ganzen Dauer des Stern- 
durchganges aufrecht erhalt. Durch die Kontakte wird dann der Zeitmoment 
jeder Zehntel-Umdrehung selbsttatig auf den Chronographen tibertragen. 

Endlich ist noch eine Fehlerquelle zu erwahnen, die bei den meisten 
Beobachtungen und speziell bei allen Hohenmessungen beriicksichtigt werden 
mu; dies ist die astronomische Strahlenbrechung oder Refraktion. Beim 
Durchgang durch die Atmosphare erleidet ein Lichtstrahl nach den Gesetzen 
der Brechung eine Ablenkung von seiner geradlinigen Richtung. Nur im 
Zenit, wo der Strahl die Atmosphiare senkrecht trifft, geht er ungebrochen 
weiter, es findet keine Refraktion statt; andernfalls wird er von seiner ur- 
spriinglichen Richtung abgelenkt, und zwar um so mehr, je gréBer die Zenit- 
distanz wird. Die Ablenkung ist angenahert der Tangente der Zenitdistanz 
proportional und betragt im Horizont mehr als einen halben Grad. Aus dem 
folgenden Tafelchen geht hervor, wie merklich selbst schon in kleineren Zenit- 
abstinden die Refraktion ist. 


Zenitdistanz Refraktion Zenitdistanz Refraktion 
0° Os Oye 65° Oe eh Ove 

20 QO- 21 70 Zeon 

30 Oh. as 75 a ey 

40 0 48 80 Dee LO 

50 1 9 85 9 * 46 

60 1 40 90 34 654 
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Da die GroBe der Ablenkung, abgesehen von der Zenitdistanz, auch von 
der Dichte der durchsetzten Luftschichten abhingt, diese aber mit der Warme 
und dem Luftdruck veranderlich ist, so muB bei allen feineren Héhenmessun- 
gen auf Thermometer- und Barometerstand Riicksicht genommen werden. 
Mit steigendem Thermometer und fallendem Barometer wird die Luft diinner 
und leichter und die Refraktion kleiner als die mittlere; mit fallendem Ther- 
mometer und steigendem Barometer wird sie dichter und schwerer und die 
Refraktion damit gréBer. Schon die in den mehr oder weniger abgeschlossenen 
Beobachtungsraumen durch Temperaturunterschiede erzeugten Luftschichten 
ungleicher Dichte kénnen unter - 

Umstanden sehr merkliche Refrak- | es o 
tionswirkungen, die sogenannte es 
Saalrefraktion, hervorbringen. Man ———— I 
zieht es daher fiir die feinsten \\ 
| 
k 


Hohenmessungen, z. B. bei der 
Bestimmung der Polhéhenschwan- 
kungen, vor, das Beobachtungs- < 
instrument ganz im Freien aufzu- / : 
stellen. ow, yj 
Bei dem Universalinstrument \ 

(Altazimut) werden die Beob- ssl VI 
achtungen auf das System des | 
Horizonts bezogen; die eine der a YY 
beiden Hauptachsen steht vertikal DOK Lam! 


\ 
y 


und die andere horizontal. Das mCP if || 
Fernrohr f (Fig. 68) sitzt bei dem dl | 
hier dargestellten Instrument an NN P = nT 
dem einen Ende, der feingeteilte fini al gg 
Hohenkreis & in der Mitte, ein == _—— 
Gegengewicht g am anderen Ende tort = 
der horizontalen Achse A, die in 
den Lagern 1 ruht, welche durch Fig. 68. Universalinstrument von Repsold., 
einen Rahmenr mit der vertikalen, 
frei beweglichen Hauptachse v fest verbunden sind. Fernrohr und Kreis drehen 
sich also zundchst, wie beim Meridiankreis, mit der horizontalen Achse in den 
Lagern, und diese selbst wieder mit der vertikalen Saule, so daB das Fernrohr 
auf jeden beliebigen Punkt des Himmels eingestellt werden kann. 
Das eine Kreislager tragt zwei 180° von einander abstehende Mikroskope 
m, die zur Ablesung des Héhenkreises dienen (in der Figur ist nur das eine 
sichtbar); ahnliche, an der Vertikalachse befestigte Mikroskope m’ lassen den 
-festen, horizontalen Azimutalkreis &’ ablesen. Mit Hilfe der Stellschrauben 
s und des Niveaus (Wasserwage) w bringt man die Kreise k’ und & und die 
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ihnen der Richtung nach entsprechenden Achsen h und v in die richtige hori- 
zontale bzw. vertikale Lage. Auch die Mikroskope m kénnen mittels einer in 
der Figur nicht gezeichneten Vorrichtung genau in die Ebene des Horizonts 
cebracht und ihre Abweichungen durch das Niveau w’ kontrolliert werden. 
Auf Horizontal- und Vertikalachse wirkende Mikrometerschrauben (n und n’) 
bringen feine Verstellungen des Fernrohres in Héhe und Azimut hervor, nach- 
dem Horizontal- und Vertikalachse mittels 
der Klemmen oundo’festgestellt sind'). Fehlt 
der Azimutalkreis &’, oder ist an seiner Stelle 
nur ein Einstellungskreis vorhanden, lassen 
sich also nur Héhen messen, so erhalten wir 
den Vertikalkreis. Wird der Héhenkreis 
ebenfalls durch einen einfachen Einstellungs- 
kreis ersetzt, so entsteht das Zenztteleskop. 
Dieses Instrument hat in neuerer Zeit 
eine gréBere Bedeutung erlangt, da es in 
Verbindung mit der Horrebow-Talcottschen 
Methode das geeignetste Hilfsmittel zur ge- 
nauen Bestimmung der Polhéhe geworden 
ist. Es dient unter anderem zur Beobachtung 
der Polhéhenschwankungen, tiber die in dem 
Abschnitte ,,Die Erde‘‘ ausfiihrlicher berich- 
tet werden wird. In Fig. 69 ist ein von Wan- 
schaff gebautes Zenitteleskop abgebildet. Die 
erwahnte Methode besteht darin, dai das 
Fernrohr im Meridian auf einen nicht allzu- 
weit vom Zenit, z. B. nach Norden, kul- 
minierenden Stern eingestellt und dann das 
ganze Instrument bei unveranderter Stellung 
Pea a ta des Fernrohres um 180° gedreht wird, so daB 
Fig. 69. sich nun ein Stern, der die gleiche Zenit- 
Zenitteleskop von Wanschaff.  distanz nach Siiden besitzt, in der Mitte des 
Gesichtsfeldes befindet. Die geringen Unter- 

schiede, die in den beiderseitigen Zenitdistanzen noch bestehen, kénnen mit 
Hilfe eines Fadenmikrometers mit groBer Genauigkeit gemessen werden, und 
zwei feine Niveaus, die mit dem Fernrohre in feste Verbindung gebracht werden 
(in der Figur rechts an der Mitte des Fernrohres), sorgen dafiir, die unver- 


1) Um die Figur nicht zu komplizieren, sind Vorrichtungen, um Instrument und 
Niveau in den Lagern umzukehren, und anderes Unwesentlichere weggelassen worden. 
Die Universalinstrumente werden ebenfalls hiufig mit gebrochenem Fernrohre versehen; 
auch in anderen Einzelheiten weichen die Instrumente verschiedener Mechaniker von 
dem in Fig. 68 dargestellten Typus mitunter ab. 
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anderte Stellung des Fernrohres wahrend der ganzen Operation zu kontrollieren. 
Um die Drehung des ganzen Instruments um 180° schnell und sicher bewerk- 
steligen zu kénnen, ist der Horizontalkreis mit zwei justierbaren Anschlagen 
versehen, welche die gewiinschten Lagen des Fernrohres fixieren. Da die 
Kopfhaltung des Beobachters bei geringen Zenitdistanzen der Sterne sehr 
unbequem sein wiirde, so ist das Okular noch mit einem totalreflektierenden 
Prisma (Héhenprisma) versehen, das die Visierrichtung um 90° ablenkt. 

Kleine Universalinstrumente und Vertikalkreise werden haufig und mit 
Vorteil auf Reisen zu geographischen Ortsbestimmungen benutzt. Fiir solche 
Zwecke und besonders fiir den Gebrauch auf See sind auch die leichten. 
bequem zu transportierenden und zu handhabenden Spiegelinstrumente, der 
Spregelsextant und der Prismenkreis, sehr geeignet. Der erstere besteht aus 
einem geteilten Sechstelkreis (Hig. 70), eimem kleinen Fernrohr f und zwei 
Spiegeln s und s’, von denen der erste aber nur 
in der unteren Halfte belegt ist. Fernrohr und Se 
Spiegel s sind auf je einem Radius des Grad- 
bogens befestigt, s’ dagegen ist um den Mittel- 
punkt der Teilung drehbar. Durch den unbeleg- 
ten Teil vons sieht man direkt einen Stern S und 
zugleich das zweimal, ans’ und dem unteren Teil 
von s, reflektierte Bild des Sternes S’. Stehen 
sunds’ parallel, so zeigt der Nonius ” der mit s’ 
verbundenen Schiene auf 0°, und man sieht das 
direkte und das reflektierte Bild des Sternes S; 
dreht man die Schiene und damit s’, so werden G 
andere Sterne durch Reflexion an der unteren Fig. 70. Spiegelsextant. 
Halfte von s zugleich mit dem Sterne S sichtbar, - 
bis bei einer gewissen, am Gradbogen abzulesenden GroBe der Drehung das 
Bild des Sternes S’ mit S zusammenfallt. Nach den Gesetzen der Reflexion 
ist der Winkelabstand zwischen S und S’ gleich dem Doppelten des Drehungs- 
winkels von s’; damit aber die Multiplikation mit 2 vermieden wird, gibt der 
Gradbogen gleich diesen doppelten Winkel an. Man kann also mit dem 
Sextanten Winkel bis zur GréBe von nahezu zweimal 60° messen. 

Beim Prismenkreis oder Reflexionskreis (Fig. 71) vertritt ein totalreflek- 
tierendes Prisma (p) die Stelle des Spiegels s beim Sextanten; statt eines 
Teiles des Kreisumfanges (#/, beim Sextanten, 1/, beim Oktanten) benutzt 
man einen Vollkreis, der mittels der beiden Nonien » und n’ eine genauere 
Ablesung der Teilung gestattet, besonders aber einen Hauptfehler bei allen 
geteilten Kreisen und Kreisbogen, die Exzentrizitat*), unschadlich macht. 


) Der Exzentrizitatsfehler rihrt davon her, da$ die Mittelpunkte der Teilung (Teil- 
kreis) und der Drehung (Nonienkreis) nicht zusammentallen, 
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Direkt miBt man mit diesen Spiegelinstrumenten Winkelabstande; will 
man Hohen beobachten, so bedient man sich eines kiinstlichen kleinen Glas- 
oder Quecksilberhorizonts und findet durch Reflexion des Sternbildes an 
diesem die doppelte Héhe. Fig. 72 zeigt schematisch die Art der Beobachtung. 
Man blickt durch das Fernrohr / nach dem kiinstlichen Horizont k, in welchem 
sich der Stern S spiegelt, so da er in der Richtung S, erscheint, und dreht 
nun die Nonienschiene (s'n Fig. 72, ns’n’ Fig. 71) bei vertikaler Haltung des 
Instruments so lange, bis das direkt gesehene Bild S, und das an den Spiegeln 
(Prismen) reflektierte S’ einander decken; die Ablesung gibt dann die doppelte 
Hohe 2h. 

Zu den Instrumenten, welche die Bestimmung absoluter Orter gestatten, 
kann auch der Refraktor gehéren, wenn namlich alle seine mechanischen Teile 
mit besonderer Sorgfalt gearbeitet sind und der Stundenkreis sowohl als der 


Fig. 71. Prismenkreis, Fig. .72. 


Deklinationskreis mit feiner, mikroskopisch ablesbarer Teilung versehen ist. 
Kin derartig ausgestatteter Refraktor heiBt ein Aguatorial, und man erhalt 
mit demselben unmittelbar Deklination und Stundenwinkel. Da aber diese 
Instrumente nicht im entferntesten eine ahnliche Genauigkeit erreichen lassen, 
wie das Meridianinstrument, so werden Aquatoriale kaum noch gebaut und 
die wenigen vorhandenen ausschlieBlich als Refraktoren verwendet. 

Um einen Refraktor zum Messen benutzen zu kénnen, mu8B man ihn 
mit einem Mikrometer versehen; er dient dann zur Bestimmung relativer 
Sternérter. Die Mikrometer dienen ausschlieBlich, wie schon der Name sagt, 
zur Messung kleiner Winkel, zu Differentialbestimmungen; sie besitzen sehr 
verschiedene Konstruktionen, und ihre wichtigsten Formen sollen hier be- 
sprochen werden. 

Das einfachste der Konstruktion nach ist das Kretsmekrometer oder 
Ringmikrometer. Es besteht aus einem einfachen, in der Fokalebene des 
Objektivs angebrachten Stahlring, an welchem bei unbewegtem Fernrohre 
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die Antritts- und Austrittszeiten zweier Objekte — eines bekannten und eines 
unbekannten Sternes — beobachtet werden. Aus diesen Zeiten erhalt man 
bei bekanntem Ringdurchmesser durch Rechnung die Rektaszensions- und 
Deklinationsdifferenz der beiden Gestirne; letztere darf begreiflicherweise 
nicht grdBer sein als der Ringdurchmesser. Der Ring ist stets, auch bei 
dunkelstem Himmel, deutlich sichtbar, braucht also nicht, wie die zarten 
Faden im Fadenmikrometer, kiinstlich beleuchtet zu werden. Das Fernrohr 
selbst bedarf keiner parallaktischen Aufstellung und mu8 nur wahrend der 
Zeit des Durchgangs der Gestirne unverriickt stehen. Das Ringmikrometer 
wird deshalb vorwiegend bei kleineren Refraktoren oder zur Beobachtung 
lichtschwacher Objekte (Nebel, Kometen) angewandt. 

Das Fadenmikrometer hat dem Kreismikrometer gegeniiber den Nachteil, 
daB es einer kiinstlichen Beleuchtung bedarf, um die Faden sichtbar zu machen, 
und daB es bei der Verwendung an einem Refrak- 
tor eine parallaktische Aufstellung desselben er- 
fordert. Diesen Nachteilen stehen aber so entschie- 
dene Vorziige hinsichtlich der Genauigkeit und 
bei der Ausfiihrung und der Reduktion der Beob- 
achtungen gegentiber, daB das Fadenmikrometer 
heute das gebrauchlichste und bei den verschieden- 
sten Instrumenten angewandte Mikrometer ist.’ In 
der Fokalebene des betreffenden Objektivs sind hier 
rechtwinklig gegeneinander Spinnenfaden (Fig. 73) 
aufgespannt, von denen einer (6) mit dem Rahmen, 
auf dem er befestigt ist, durch eine feine Schraube Di ¢ 
(S) fortbewegt werden kann; die GroBe der Be- Fig. 73. 
wegung in Schraubenteilen liest man ander Skalas  pinrichtung des Faden- 
und dem geteilten Schraubenkopf AK ab. Die  mikrometers (schematisch). 
Schraubenumdrehungen werden leicht in Winkel 
verwandelt, wenn man weib, wieviel eine Umdrehung in BogenmaB8 betragt. 

Bei Refraktoren ist das Fadenmikrometer gewohnlich drehbar und mit 
einem Positionskreise verbunden, so daB man nicht nur die Entfernung, 
sondern auch die Richtung zweier im Gesichtsfelde befindlicher Objekte 
bestimmen kann. Stellt man bei einem parallaktisch montierten Fernrohre 
den beweglichen Faden parallel zur Richtung der taglichen Bewegung, so 
entspricht der dazu senkrechte feste Faden einem Deklinationskreise; man 
erhalt dann durch die Beobachtung der Antrittszeiten zweier Sterne an dem 
festen Faden die Rektaszensionsdifferenz und durch Messung mit der Schraube 
mittels des beweglichen Fadens die Deklinationsdifferenz beider Objekte. 
Durch Drehung des Positionskreises kann man aber auch den festen Faden 
in die Richtung der beiden Sterne bringen und dann durch den beweglichen 
Faden deren Abstand oder Distanz finden. So verfihrt man z. B. bei Doppel- 
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sternmessungen. Der Winkel, um den hierbei der Positionskreis von der 
Nord-Siid-Richtung aus gedreht werden muB, heift der Positionswinkel der be- 
treffenden Richtung. Er wird meistens von Norden aus (0°) durch Osten (90°), 
Siiden (180°) und Westen (270°) gezahlt. Die Methode der Positionswinkel und 
Distanzen gibt, wenigstens wenn das Fernrohr durch ein Uhrwerk getrieben 
wird, die genauesten Resultate in raschester und einfachster Weise; sie kann 
aber nur bei verhaltnismaBig geringen, den Durchmesser des Gesichtsfeldes 
nicht iibersteigenden Distanzen angewandt werden. Die Bestimmungen von 
Rektaszensionsdifferenzen, bei denen das Fernrohr stillsteht und die Sterne 
durch die taégliche Bewegung an dem Faden voribergefithrt werden, unter- 
liegen dieser Beschrankung nicht, sind aber etwas weniger genau. 

Das Fadenmikrometer findet sich auBer an Refraktoren auch an Meri- 
dian- und Universalinstrumenten, besonders aber auch an den Mikroskopen, 
die zur Ablesung der feingeteilten Kreise dienen; hier hat 
es, als Mikroskopmikrometer, den frither gebrauchlichen 
Nonius fast gainzlich verdrangt. Bei den Ablesemikroskopen 
es 7 vertritt eine in der Fokalebene seitlich angebrachte gezahnte 

> ___o/ Platte (Fig. 74) die Skala s; der Abstand zweier Zahne ist 

- , in der Regel gleich einer Umdrehung des Schraubenkopfes. 
Das feste Fadensystem fallt hier weg, und statt des beweg- 

lichen einfachen Fadens benutzt man zur Einstellung auf 
jez, + Nie Teilstriche des Kreises meist einen Doppelfaden. 

Fig. 74. Die bisher besprochenen Mikrometer, denen wir noch das 
Teilung, beweg- Rautenmikrometer und das Lamellenmikrometer hinzufigen 
licher Faden und kénnten, sind simtlich Okularmikrometer, also in der Bild- 
Skala im Gesichts- ehene des Objektivs angebracht. Auch das Wellmannsche 
felde eines Ablese- : : : si 

iticokens und das Airysche Doppelbildmikrometer gehoren noch zu 
(Schematisch.) thnen. Das Prinzip aber, welches letzterem zugrunde liegt, 
das der Verdoppelung des Bildes durch Durchschneidung 

einer Linse, ist zur vollkommensten Anwendung und Ausbildung im Objektiv- 
Doppelbildmikrometer oder Heliometer gelangt. Die urspriingliche Idee Olaf 
Romers, durch zwei nebeneinander befindliche und gegeneinander bewegliche 
Objektive doppelte Bilder zu erzeugen, modifizierte J. Dollond, indem er 1753 
statt der zwei Objektive ein einziges, aber durchschnittenes verwandte. Erst 
der Kunst Fraunhofers gelang es aber, mit der Konstruktion neuer Heliometer, 
namentlich des groben Kénigsberger Instruments (1826), einen Mikrometer- 
apparat zu liefern, der nicht nur die alteren Dollondschen Instrumente weitaus 
iibertraf, sondern selbst mit dem Fadenmikrometer an Genauigkeit wetteiferte 
und dieses in der Anwendbarkeit in mancher Hinsicht itiberbot. Wahrend nim- 
lich das Fadenmikrometer Distanzen von mehr als 12’ bis 15’ kaum zu messen 
gestattet, kann man mit dem Heliometer bequem bis zu 1° und dariiber gehen. 
Das Prinzip der Beobachtung ist das folgende: Man stellt zuerst die Schnittlinic 
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des Objektivs in den Positionswinkel der beiden Gestirne S und S’, deren 
Distanz und Richtung gemessen werden soll, und schraubt nun die beiden 
Objektivhalften (Hig. 75), die bei beliebiger Stellung die Bilder S, und S,' 
(Halfte I) und S, und S,’ (Halfte II) liefern, so weit auseinander, bis S, mit 
S,’ (oder bei umgekehrter Schraubrichtung S,' mit S,) zusammenfallt. Der 
an einer Skala abzulesende Unterschied der beiden Stellungen (Deckung der 
Bilder S, und S,, baw. S;' und S,’, und Deckung von 8, und S,’ oder S, und 
S,’) gibt die Entfernung der beiden Gestirne S und S’ in Skalenteilen, die 
ebenso wie beim Fadenmikrometer in Bogenma verwandelt wird. Ferner 
findet sich die Richtung der Gestirne (der Positionswinkel) aus der Ablesung 
des Positionskreises. So einfach danach die Bestimmung der Distanz zweier 
selbst 1° und mehr entfernter Gestirne durch das Heliometer zu sein scheint, 
so verwickelt wird diese Aufgabe in der Praxis. Es bietet dieses feinste MeB- 
instrument daher dem Astronomen wie dem Mechaniker zwar besonders 
lockende Probleme, aber die Schwierigkeit ihrer Lésung hat auch abschreckend 
gewirkt: die Fortschritte in der Konstruktion des 

Heliometers seit Fraunhofers Zeit gingen nur von «77>. 
den Repsolds aus, und der Mithseligkeit der,-Unter- 
suchung und Umstandlichkeit der Berechnung haben ae 
sich anfanglich nur deutsche Astronomen unter- if sts Si 
zogen. Die Fig. 76 zeigt ein Repsoldsches Helio- \ 
meter, welches 1894 fiir die v. Kuffnersche Stern- \ DES E 
warte in Wien angefertigt wurde. Das Objektiv peer re 
dieses gréBten und vollkommensten der zurzeit exi- Fig. 75. 
stierenden Heliometer hat 2114 cm Offnung und 3m 

Brennweite. Die Bewegungen der Objektivhalften des Heliometers, die 
Drehungen des Fernrohrs im Positionswinkel, die erforderlichen Ablesungen 
an Skalen und Kreisen sowie die Klemmung und Feinbewegung des Instru- 
ments lassen sich vom Okularende aus bewerkstelligen. Das auf der Abbildung 
rechts von der Instrumentensiule auf dem FuBboden befindliche Uhrwerk 
besorgt die stetige Bewegung des Instruments in Rektaszension. Der Beob- 
achtungsstuhl 1a8t sich auf kreisformigen Eisenschienen um die Saule des 
Fernrohres herumbewegen, der Beobachter kann sich, auf demselben sitzend, 
je nach der Stellung des Okulars heben oder senken. 

Schon oben erwahnten wir die Uhren als unentbehrliche Hilfsinstrumente 
bei astronomischen Beobachtungen, sowie daB man zwei Hauptarten, die 
Pendeluhren und die Chronometer, unterscheidet. Die feststehende Pendel- 
uhr*) in Verbindung mit einem im Meridian aufgestellten Passageninstrument 


1) Die Pendeluhr wurde 1641 von Galilei erdacht und acht Jahre spiter von seinem 
Sohne Vincenzo soweit ausgefiihrt, daB ihre praktische Braughbarkeit ersichtlich war. Aber 
es ist erst Huygens, der 1656 diese Erfindung ganz unabhingig von neuem machte, zu 
danken, da Pendethren wirklich gebaut und in Gebrauch genommen wurden. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. iil 
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ist der Hauptzeitmesser auf einer Sternwarte. Ihr wichtigster Teil ist das 
Pendel, dessen Schwingungsdauer als praktische MaBeinheit der Zeit dient. 
Das Raderwerk hat die Aufgabe, das Pendel dauernd im Gange zu erhalten 
und die Pendelschwingungen mittels Zifferblatt und Zeiger zu zihlen. Kin 
Gewicht strebt, das Raderwerk in Drehung zu versetzen; ein mit dem Pendel 
verbundener Anker greift aber abwechselnd mit seinen beiden Klauen zwischen 
die Zihne des Steigrades und hemmt dadurch die Drehung. Bei jeder Schwin- 
sung laBt, bald nachdem das Pendel durch die senkrechte Lage hindurch- 
cegangen.ist, die eine Klaue einen Zahn des Steigrades frei, so daB es sich 
drehen kann; dabei gleitet dieser Zahn an einer schragen Flache der Anker- 
klaue hin und erteilt durch seinen Druck dem Pendel den nétigen Antrieb, 
um die durch Reibung und Luftwiderstand verursachten Energieverluste zu 
ersetzen. Gleich darauf fangt die andere Ankerklaue einen anderen Steigrad- 
zahn ab und hemmt die weitere Drehung so lange, bis das Pendel auf seinem 
Riickwege wieder dasselbe Spiel auslést. 

Da bei steigender Temperatur die Ausdehnung der Pendelstange eine | 
Verlangerung der Schwingungsdauer bewirkt, so wiirde eine Uhr mit stahlerner 
Pendelstange, wenn sie etwa bei + 15° C richtig geht, bei + 25° C taglich 
5 Sekunden nachbleiben, bei -- 5° ebensoviel voreilen. Diesem Ubelstande 
steuerte G. Graham, von dem auch die noch heute gebrauchliche ,,ruhende 
Ankerhemmung“‘, auch -,,Graham-Gang‘’ genannt, herriihrt, 1715 durch 
Erfindung des Kompensationspendels; er befestigte an der stahlernen Pendel- 
stange statt der gebrauchlichen Linse einen mit Quecksilber gefiillten Glas- 
zylinder. Wenn bei steigender Temperatur die Stange sich ausdehnt, steigt 
infolge des viel gréBeren Ausdehnungsvermégens des Quecksilbers dessen 
Schwerpunkt im GefaB bei passenden MaBverhaltnissen so hoch, daB die 
Schwingungsdauer unverandert bleibt. Weniger vollkommen war die Kompen- 
sationswirkung der Rostpendel, deren Linse an einem rostférmigen System 
von Staben aus Stahl und Zink (oder Messing) hangt, die so miteinander 
verbunden sind, da8 die starkere Ausdehnung des Zinks den Schwineungs- 
punkt (einen unter dem Schwerpunkt liegenden Punkt, dessen Entfernung 
vom Aufhangepunkt die Schwingungsdauer bestimmt) ebensoviel hebt, wie 
er durch die Ausdehnung des Stahls sinkt. Auf demselben Prinzip beruht 
das 1899 von Riefler eingefiihrte Nickelstahlpendel; auf eine Schrauben- 
mutter am unteren Ende einer Stange aus 36 prozentigem Nickelstahl, der 
einen 11 mal kleineren Ausdehnungskoeffizienten als Stahl hat, stiitzt sich 
ein kurzes Messingrohr, das seinerseits die dariiber geschobene Linse in ihrem 
Mittelpunkt unterstitzt. Die 18 mal staérkere Ausdehnung des Messings 
bewirkt, daB das kurze Rohr die Langeninderung der Stange kompensiert. 

Auch die Dichte der Luft beeinfluBt die Pendelschwingungen; steigt das 
Barometer um 7mm, so geht die Uhr taglich 0.1 Sek. langsamer. Diesen 
Einflu8 schaltet man dadurch aus, da man die ganze Uhr in ein luftdicht. 
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Fig. 76. Repsoldsches Heliometer. 
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verschlossenes Glas- oder Metallgehause einschlieBt, oder daB man eine Kom- 
pensation in Form eines kleinen, auf Aneroidkapseln ruhenden Gewichts am 
oberen Ende der Pendelstange anbringt. Auch diese Einrichtung und eine dem 
Graham-Gang in gewisser Hinsicht iiberlegene ,,freie Hemmung® wurde von 
Riefler eingefithrt. 

Zur Erzeugung der Sekundenmarken auf einem Chronographen (S. 152) 
dient ein kleiner Kontakthebel, der bei jedem Sekundenschlage vom Pendel 
oder vom Steigrade in Tatigkeit gesetzt wird. Diese Einrichtung erméglicht es, 
die Uhrzeit eines auf dem Chronographen registrierten Ereignisses bis auf 0.01 
oder gar 0.001 Sek. genau festzulegen. Richtige Zeit aber kann auch die beste 
Uhr nicht dauernd zeigen; jedoch halt sich der tagliche Gang, d. h. die tagliche 
Anderung der durch Zeitbestimmung erhaltenen Uhrkorrektion, bei den besten 
neueren Uhren innerhalb weniger Hundertstelsekunden konstant, wenn sie vor 
zu schnellen Temperaturschwankungen geschiitzt und an starkem Mauerwerk, 
am besten in einem Keller an isolierten Steinpfeilern, aufgehangt werden. 

Bedeutend weniger zuverlassig sind die Zeitangaben tragbarer Uhren, 
die aber fiir manche Beobachtungszwecke unentbehrlich sind. Bei ihnen 
vertritt eine Zugfeder das treibende Gewicht der Pendeluhr, und das Pendel 
wird durch die Spiralfeder und die damit verbundene Unruhe ersetzt, ein 
Radchen, dessen Schwingungsdauer von seiner Form und Massenverteilung, 
sowie von der Elastizitat der Spiralfeder abhangt, die hier dieselbe Rolle 
spielt, wie die Schwerkraft beim Pendel. Da sich bei Temperatursteigerung 
nicht nur die Unruhe ausdehnt, sondern auch die Elastizitaét der Spirale 
schwacher wird, so wird der tagliche Gang einer Taschenuhr oder eines Chrono- 
meters mit einfacher Unruhe schon bei einer Temperaturerhohung um nur 
1° C mehr als 10 Sek. langsamer. Die Kompensationsunruhe, die diesen 
Fehler aufheben soll, besteht aus nur zwei Speichen und einem an zwei Stellen 
aufgeschnittenen bimetallischen Reifen, dessen auBere Schicht aus Messing, 
dessen innere aus Stahl besteht. Da Stahl sich bei Temperatursteigerung 
weniger ausdehnt als Messing, kriimmen sich die Reifenbégen mit den an 
ihnen sitzenden Reguliergewichtchen nach innen und bewirken dadurch eine 
Beschleunigung des Ganges, die der Verzégerung entgegenwirkt, die von der 
Ausdehnung der Speichen und von der elastischen Schwachung und der Aus- 
dehnung der Spirale herriihrt. Da sich die Elastizitaét aber nicht genau pro- 
portional der Temperatur andert, bleibt eine fiir eine gewisse Temperatur 
kompensierte Uhr sowohl bei hoheren, als auch bei tieferen Temperaturen 
nach, und zwar um ca. 1 Sek. taglich, wenn die Temperatur 10° iiber oder 
unter der Kompensationstemperatur liegt, bei 20° Temperaturabweichung 
4 Sek., bei 30° 9 Sek. usw. Der Entdecker der merkwiirdigen Eigenschaften 
der Legierungen von Eisen und Nickel, Guillaume, fand in dem 45 prozentigen 
Nickelstahl einen Stoff, dessen Ausdehnung ebenfalls nicht proportional der 
Temperatur verlauft, und der, an Stelle des gewéhnlichen Stahls in Kom- 


MeBinstrumente und Sternwarten. 165 


pensationsunruhen verwendet, auch jenes quadratische Temperaturglied der 
gewohnlichen Kompensationsunruhe praktisch beseitigt. 

Die Ankerhemmung der besseren Taschenuhren ist ahnlich der Graham- 
Hemmung der Pendeluhren; viel ungiinstiger wirkt die Zylinderhemmung, 
mit der man daher auch keine Kompensationsunruhen verbindet. Die kom- 
pliziertere Chronometerhemmung ist nur bei gréBeren AusmaBen der Schiffs- 
chronometer der Ankerhemmung iiberlegen, wird dagegen in Taschenuhren 
von dieser itbertroffen. Damit eine Uhr beim Liegen ebenso geht wie beim 
Hangen, ist eine auBerst mithsame Regulierung erforderlich; unvermeidlich 
sind Abweichungen des Ganges um einige Sekunden taglich in anderen verti- 
kalen Lagen, namentlich wenn bei einer Taschenuhr der Biigel nach unten 
gerichtet ist. Bei den besten Taschenuhren ist der tagliche Gang in den 
Hauptlagen innerhalb weniger Zehntelsekunden konstant und wird auch von 
Chronometern kaum iibertroffen. 

Hat es sich im vorstehenden um die wichtigsten astronomischen Meb- 
werkzeuge gehandelt, so diirfen auch noch einige Worte iiber die Orte, an 
denen sie sich aufgestellt finden, tiber die Sternwarten, nicht fehlen. Die 
erste Bedingung zum Gelingen astronomischer Beobachtungen ist die ruhige, 
geschtitzte Lage einer Sternwarte; dann erst laBt sich die feste Aufstellung 
aller Hauptinstrumente vollstandig verwerten. Ein vollkommen freier Hori- 
zont ist weniger wichtig, da wegen der UnregelmaBigkeiten der Refraktion 
feinere Messungen in Héhen von weniger als 5° kaum mehr gelingen; man 
vermeidet daher schon seit Anfang des vorigen Jahrhunderts hohe Tirme, 
stellt vielmehr die Hauptinstrumente, vor allem den Meridiankreis, ziemlich 
tief. Nicht unwesentlich ferner ist die Dunkelheit; von allen kiinstlichen 
Lichtquellen (z. B. StraBenlaternen) muf eine Sternwarte méglichst entfernt 
liegen. Diesen Bedingungen kann in groBen Stadten nicht mehr gentigt 
werden, und man errichtet daher bedeutende Institute (Pulkowa, Potsdam, 
Lick-Observatorium u. a. m.) meistens weit auBerhalb einer Stadt. 

Als Beobachtungsraume bzw. Instrumente gehéren zu einer Sternwarte 
mindestens eine drehbare Kuppel fiir ein parallaktisch aufgestelltes Instrument 
und ein Raum mit Durchschnitt von Norden nach Siiden fiir den Meridian- 
kreis. AuBer der Hauptuhr, die in einem Raume von moglichst unverander- 
licher Temperatur aufzustellen ist, miissen Chronometer vorhanden sein; 
erwiinscht sind Pendeluhren im Meridianzimmer und beim Refraktor. Zum 
Meridiankreis ist zweckmaBig ein Registrierapparat (Chronograph) zu gesellen. 
Uberdies sind erforderlich: kleinere Instrumente fiir gelegentliche Beobach- 
tungen, insbesondere ein Kometensucher, sowie Thermometer und Barometer 
zur genauen Bestimmung der Refraktion. Soll die Sternwarte astrophysi- 
kalischen Untersuchungen dienen, so gehoren Spektralapparate, photometrische 
~und photographische Instrumente, sowie Labordtorien, in denen photogra- 
phische und physikalische Untersuchungen ausgefiihrt werden kénnen, zur 
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notwendigen Ausriistung. Fiir die Drehtiirme hat man frither vielfach eine 
Kombination eines Zylinders mit einem flachen Kegel in Anwendung gebracht 
(Trommeldach), doch wird in neuerer Zeit die etwas kostspieligere, aber 
Vorteile bietende Halbkugelform (Kuppel) fast ausschlieBlich benutzt. Die 
Wohnungen. der Beobachter verband man frither meistens unmittelbar mit 
der Sternwarte, damit sie jederzeit schnell zu den Beobachtungsraéumen ge- 
langen konnten. Man verlegte dabei die Wohnraume gewohnlich nach Norden 
von der Kuppel fiir das groBe Fernrohr, sich dadurch den fiir die Beob- 
achtungen wichtigsten, stidlichen Teil des Himmels freihaltend. Mehr und 
mehr ist man aber davon abgekommen, die Wohnhauser mit der eigentlichen 
Sternwarte zu verbinden, wegen des nicht ausbleibenden stérenden EHinflusses, 
den bewohnte Gebaude besonders infolge ihrer Warmeausstrahlung auf die 
Beobachtungen ausiiben. Ja man fiihrt neuerdings die Isolierung der Be- 
obachtungsstaétten noch weiter durch, indem man auch die einzelnen Be- 
obachtungsraume moglichst voneinander trennt und, wenn es sich irgend 
ermoglichen laBt, jedes einzelne Instrument in einem besonderen Gebaude 
unterbringt. In den Figuren 77 und 78 sind zwei groBe deutsche Institute zur 
Anschauung gebracht worden: das Astrophysikalische Observatorium bei 
Potsdam und die Hamburger Sternwarte in Bergedorf. 
Mitten im Walde, auf der Hohe des flachen, ausgedehnten Telegraphen- 
berges stidlich von der Stadt Potsdam gelegen, umschlieBt das Gebiet des 
_Astrophysikalischen Observatoriums einen weiten Raum von 18ha. Nahe 
in der Mitte, auf dem vom Walde freien héchsten Punkte (65 m iiber dem 
Havelspiegel), befindet sich das Hauptgebaude des Observatoriums, ein drei- 
fliigeliger, in verschiedenfarbig verkleidetem Backstein ausgefiihrter Bau 
(Fig. 77). Die darin aufgestellten astronomischen Beobachtungsinstrumente 
sind: ein Refraktor von 29.8 cm Offnung und 5.4 m Brennweite mit Schréder- 
schem Objektiv und Repsoldscher Montierung in der Mittelkuppel; ein Re- 
fraktor mit einem Steinheilschen Objektiv von 30cm Offnung und 3.6 m 
Brennweite in der westlichen und ein kleineres Doppelfernrohr von 15 baw. 
13.5 em Offnung in der éstlichen Kuppel. In einem an der Siidfront befind- 
lichen Anbau ist ein Photoheliograph mit Steinheilschem Objektiv von 16 cm 
Offnung und 4m Brennweite und Repsoldscher Montierung aufgestellt, mit 
welchem Sonnenaufnahmen hergestellt werden kénnen. Auf einem kleinen 
Hiigel etwa 40 m westlich vom Hauptgebaude befindet sich in einer Kuppel 
von 6m Durchmesser, an die eine Dunkelkammer angebaut ist, ein photo- 
eraphischer Refraktor von 32.5 cm Offnung und 3.4m Brennweite mit einem 
Leitfernrohr von 23 cm Offnung und ebenfalls 3.4m Brennweite, der in erster 
Linie zur Herstellung der Aufnahmen fiir die Himmelskarte des auf S. 130 
erwahnten internationalen Unternehmens bestimmt ist, jedoch nebenbei auch 
fiir spektrographische Arbeiten benutzt wird. Eine Abbildung dieses Instru- 
ments mit eigenartiger Montierung findet sich im Abschnitte ,,Photographie“. 
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Siidlich vom Hauptgebaude, in einer Entfernung von 90m von seiner 
Mittelkuppel, ist auf einer gréBeren Bodenerhebung die Kuppel fiir das gréBte 
Instrument des Instituts errichtet worden. Einen Einblick in die Kuppel 
von 21 m lichter Weite und 18 m Hohe hat uns schon die Abbildung Fig. 59 
vewahrt; auch sind dort bereits Angaben tiber das groBe Doppelfernrohr 
von 80cm und 50cm Objektivéffnung gemacht worden. Es ertibrigt noch, 
auf die elegante Bauart, welche die Firma A. Repsold & Séhne selbst einem 
so groBen Instrumente zu geben verstand, hinzuweisen und weiter die Auf- 
merksamkeit des Beschauers auf den eigenartigen, mit der Kuppel verbun- 
denen Beobachtungsstuhl mit elektrischem Betriebe zu lenken, der wie die 
Hauptteile der Kuppel, besonders auch deren Bewegungsmechanismus, von 
der Firma C. Hoppe in Berlin ausgefiihrt worden ist. Auf dem Fahrstuhle 
kénnen mehrere Personen bei den verschiedensten Lagen des Fernrohres 
leicht zu den Okularteilen des Instruments gelangen. Der bewegliche Teil 
der groBen Kuppel mit Fahrstuhl hat das ansehnliche Gewicht von 200 000 kg. 
Die Kuppel wird elektrisch bewegt, und es erfolet eine Umdrehung in finf 
Minuten. Ebenso wird der 3.8 m breite Spaltverschlu8 der Kuppel elektrisch 
bewegt. Das Gewicht des Instruments betragt rund 20 000 ke; der mit Hand- 
radern, die an der Instrumentensaule angebracht sind, vom FuBboden der 
Kuppel aus leicht zu dirigierende bewegliche Teil des Instruments wiegt 
7000 kg. 

Siidwestlich von der groBen Kuppel ist neuerdings ein Gebaude fiir 
ein mit einem spektroskopischen Laboratorium verbundenes Turmteleskop 
(vel. Kap. 4, Abschnitt 4 ,,Die Photographie’) von 60cm Offnung und 
14.5 m Brennweite errichtet worden. Die ganze Anlage, fiir welche die 
Mittel durch private Spenden zusammengebracht wurden, ist in erster Linie 
zur experimentellen Priifung gewisser Folgerungen aus der Kinsteinschen 
Relativitatstheorie bestimmt. 

Wahrend das Astrophysikalische Observatorium zu Potsdam schon in 
den siebziger Jahren des vorigen Jahrhunderts gegriindet wurde, ist das 
zweite Institut, das hier Erwahnung finden soll, die Hamburger Sternwarte 
in Bergedorf, erst 1913 vollendet worden und in jeder Beziehung nach den 
neuesten Erfahrungen erbaut und mit den modernsten Einrichtungen ver- 
sehen. 

Die Sternwarte liegt auf dem Gojenberge bei Bergedorf, etwa 20 Kilo- 
meter in stiddstlicher Richtung von Hamburg entfernt und 40 m iiber dem 
Niveau der Elbe. Fig. 78, die nach einer von dem Zeppelin-Luftschiff ,, Hansa‘ 
aus gewonnenen Aufnahme hergestellt ist, laBt erkennen, daB das oben bereits 
erwahnte Prinzip, jedes Instrument in einem besonderen, von allen iibrigen 
Baulichkeiten getrennten Gebaude unterzubringen, bei der Anlage dieser 
Sternwarte in voller Strenge durchgefiihrt ist. Im Vordergrunde sieht man 
das Hauptdienstgebaude, welches die Arbeitszimmer, die Bibliothek und die 
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Laboratorien enthalt, sowie drei Wohnhiauser fiir den Direktor und die Be- 
amten des Instituts. AuBerdem befinden sich iiber das ganze Gelinde ver- 
teilt vier Gebaiude mit Drehkuppeln, zwei Meridianhiuser und ein Bau fiir 
transportable Instrumente. In den vier Kuppeln sind die folgenden Instru- 
mente untergebracht: ein Refraktor von Repsold mit einem Steinheilschen 
Objektiv von 60cm Offnung und 9m Brennweite, ein Spiegelteleskop von 
ZeiB mit einer Offnung von 1m und einer Brennweite von 3m, ein alteres 
Repsoldsches Aquatorial mit einem Merzschen Objektiv, das eine Offnung 
von 26cm und eine Brennweite von 2.9 m besitzt, und endlich der Lippert- 
Astrograph. Dieses Instrument, ein Geschenk des Herrn Eduard Lippert, 
ist auf eimer gebogenen Saule aufgestellt und tragt auf seiner Deklinations- 
achse nicht weniger als fiinf verschiedene Fernrohre. Auf der einen Seite 
befinden sich ein photographisches Fernrohr von 34 cm und ein Leitfernrohr 
von 23 cm Offnung, beide mit einer Brennweite von 3.4m; auf der anderen 
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Seite sind zwei gleiche photographische Fernrohre mit Objektiven von 30 cm 
Offnung und 1.5m Brennweite angebracht und dazu ein Leitrohr, dessen 
Objektiv eine Offnung von 20cm und eine Brennweite von 2.7 m besitzt. 
Fig. 79 gibt eine Abbildung dieses vielseitigen Instruments. 

In den Meridianhausern befinden sich ein gro%er Meridiankreis von 
Repsold mit einem Steinheilschen Objektiv von 19cm Offnung und 2.3 m 
Brennweite und ein alteres Repsoldsches Passageninstrument, das ein Fraun- 
hofersches Objektiv von 11 ecm Offnung und 1.6m Brennweite besitzt. 

Andere groBe deutsche Sternwarten sind die Berliner Universitats-Stern- 
warte in Babelsberg und die Badische Landessternwarte in Heidelberg. In 
Deutsch-Osterreich ist die Universitits-Sternwarte in Wien zu erwahnen. 

Am Schlusse dieses Abschnitts mége noch fiir diejenigen Leser, die sich 
speziell fiir astronomische Instrumente, Kuppelbau und sonstige Sternwarten- 
einrichtungen mehr technischer Art interessieren, darauf hingewiesen werden, 

‘daB alle Angaben hieriitber in ,,Ambronn, Handbuch der astronomischen 
Instrumentenkunde“ (Berlin, Springer, 1899) zu finden sind. Die Geschichte 
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der astronomischen Instrumente bis etwa 1900 hat J. A. Repsold in seinem 
zweibandigen, reich illustrierten Werke ,,Zur Geschichte der astronomischen 
MeBwerkzeuge“ (Bd. I, Leipzig, W. Engelmann, 1908; Bd. II, Leipzig, E. Rei- 
nicke, 1914) ausftihrlich behandelt. 


4. Geographische Ortsbestimmungen. 


Die geographische Lage eines Ortes auf der Erdoberflache, seine Lange 
und Breite, la8t sich im allgemeinen ohne Zuhilfenahme astronomischer Be- 
obachtungen nicht bestimmen; wenn der. Seefahrer oder der Reisende ge- 
nau wissen will, wo er sich befindet, muB8 er den Himmel zu Rate ziehen, 
und ebenso beruhen die zahlreichen in Karten und Verzeichnissen nieder- 
gelegten Daten schlieBlich immer auf astronomischen Messungen. Das Problem 
der geographischen Ortsbestimmung ist demnach ein wesentlich astrono- 
misches, und es soll daher bei seiner groBen praktischen Bedeutung und den 
einfachen Beziehungen zu rein astronomischen Ortsbestimmungen hier in 
aller Kiirze dargestelit werden. 

Ks ist bereits frither auseinandergesetzt worden, daB die geographische 
Lange und Breite den im System des Aquators gebriuchlichen Koordinaten, 
Rektaszension und Deklination, entsprechen. Die Lange wird dabei von 
einem ersten, an sich willktirlichen Meridian ab gezahlt. Die geographische 
Breite eines Ortes ist gleich der Deklination seines Zenits und auch gleich 
der Héhe des Pols tiber dem Horizont. 

Die Deklination des Zenits kann man nicht direkt messen, weil dasselbe 
als ein gedachter Punkt selten mit,einem Sterne zusammenfallen wird. Kennt 
man aber die Deklination eines Sternes und mibt seine Zenitdistanz im Meri- 
dian, so folgt hieraus sofort die Deklination des Zenits, also die Polhéhe, durch 
Addition der Zenitdistanz zur Deklination, wenn der Stern siidlich vom 
Zenit steht, oder durch Subtraktion beider GroBen, wenn der Stern nérdlich 
steht. Ist die Zenitdistanz bzw. Hohe des Sternes nicht im Meridian gemessen 
worden, so erhalt man die Polhéhe durch Rechnung aus dem spharischen 
Dreieck zwischen Pol, Zenit und Stern. Hat man keinen Stern von bekannter 
Deklination zur Verfiigung, so miBt man die Hohe irgendeines dem Pole 
nahen Sternes bei seiner oberen und unteren Kulmination; das Mittel aus 
beiden Hohen ist dann die Polhéhe des Ortes. Am schnellsten und sichersten 
1aBt sich aber die Polhohe nach der Seite 156 bereits erwahnten Horrebow- 
Taleottschen Methode mit Hilfe des Zenitteleskops bestimmen. Man muB 
dabei zwei Sterne von bekannter Deklination zur Verfiigung haben, die in 
nahe gleicher Zenitdistanz kulminieren, aber der eine nérdlich, der andere 
sidlich vom Zenit. Die Polhohe ist dann gleich dem Mittel der beiden Dekli- 
nationen, verbessert um den mit dem Fadenmikrometer gemessenen geringen 
Unterschied der Meridianzenitdistanzen. 
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Fig. 79. Lippert-Astrograph der Hamburger Sternwarte in Bergedorf. 
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Von der geographischen Breite ist die geozentrische zu unterscheiden; 
letztere ist gleich dem Winkel gy’ (Fig. 80), welchen die Linie vom Erdmittel- 
punkte M nach dem Beobachtungsorte Z mit dem Aquator bildet, erstere 
dagegen gleich dem Winkel m zwischen der Richtung HF der Schwere im 
Beobachtungsorte und dem Aquator. Ware die Erde eine Kugel, ein Meridian- 
schnitt also ein Kreis, so fiele # mit MZ zusammen; die geographische Breite 
ware also auch die geozentrische. Wegen der Abplattung der Erde ist aber 
gy von q’ verschieden, und zwar ist die geographische Breite stets gréBer als 
die geozentrische, im Maximum bei (45° Breite) um 1114’. Durch die astro- 
nomische Beobachtung kann nur die geographische Breite bestimmt werden. 

Weniger einfach als die Breite ist die Lange eines Ortes zu bestimmen. 
Zunachst ist schon die Definition der geographischen Lange nicht so unzwei- 
deutig wie die der Breite. Der Aquator, auf den letztere bezogen wird, ist 
nur einmal vorhanden; von den Erdmeridianen dagegen, die ihn senkrecht 
schneiden, hat jeder an und fiir sich gleiches Recht, als Anfangspunkt der 
Zahlung fiir die Langen genommen zu werden. In 
der Tat hat friiher fast jedes der groBen Kultur- 
volker nach einem anderen Meridian gerechnet: der 
Englander nach Greenwich, der Franzose nach 
Paris, der Nordamerikaner nach Washington, der 
Deutsche nach Ferro oder Berlin. In neuerer Zeit 
wird der Meridian von Greenwich fast allgemein be- 
BEN 4 nutzt. Vom ersten Meridian aus werden die Laingen 

Fig. 80. meist westlich und éstlich bis 180° gezahlt; Berlin 
z. B. liegt 13° 24’ dstlich von Greenwich, Paris 
2° 20’ ebenfalls éstlich, Washington 77° 3’ westlich. Da die Rotation der Erde 
in genau 24" Sternzeit erfolgt, so wird in dieser Zeit jeder Erdmeridian den 
ganzen Himmel zu umkreisen scheinen, oder, wenn wir mehr dem Augenscheine 
folgen, jeder Himmelsmeridian (Stundenkreis) alle Erdmeridiane bis wieder 
zuriick zum ersten passieren. Die Abstande der Erdmeridiane, also die geo- 
graphischen Langen, kénnen wir demnach, ganz analog wie die Rektaszension 
oder den Stundenwinkel, auch in Zeit ausdriicken, und zwar ist die Laingen- 
differenz zweier Orte gleich dem Unterschiede der Ortszeiten oder gleich dem 
Zeitunterschiede der Meridiandurchgange eines Gestirnes. Zugleich ist klar, 
daB die dstlicher liegenden Orte dieselben Gestirne um die Lingendifferenz 
in Zeit frither, die westlicher liegenden um ebensoviel spater im Meridian 
haben. Hat also z. B. Greenwich 3" 0™ Sternzeit oder passieren die Sterne 
von 3"0™ AR den Greenwicher Meridian, so gehen in diesem Moment durch 
den Berliner Meridian die Sterne von 3"54™ AR, durch den Pariser die von 
3°9™, dagegen durch den Washingtoner der 77° (5" 8™) westlich oder 283° = 
18"52™ 6stlich lieet, die Sterne von 21"52™ AR, oder es ist in Berlin 3" 54™ 
Sternzeit, in Paris 3° 9™, in Washington 21" 52™, 
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Theoretisch ist demnach die Aufgabe, die Liingendifferenz zweier Orte 
zu bestimmen, sehr einfach: man beobachtet ein an beiden Orten zu genau 
demselben absoluten Zeitpunkt stattfindendes Phinomen, und der Unter- 
schied der beiden beobachteten Zeiten gibt die Lingendifferenz. 

In Wirklichkeit verhalt sich aber die Sache nicht so einfach. Zunachst 
mu immer die Ortszeit, also die Korrektion der Uhr, nach der man beob- 
achtet, genau bekannt sein, was sich zwar auf Sternwarten, nicht immer 
aber auf Reisen hinreichend scharf erreichen laBt. Dann aber gibt es nur 
wenige Erscheinungen am Himmel, die fiir alle Erdorte zu genau demselben 
Zeitpunkt eintreten, und sie lassen sich, wenn sie vorkommen, entweder 
nicht genau genug beobachten (Jupitertrabanten-Erscheinungen, totale 
Mondfinsternisse), oder sie treten unvermutet ein und entziehen sich des- 
halb in der Regel gleichzeitiger Beobachtung (Sternschnuppen, Feuerkugeln). 
Bei verhaltnismaBig nahe hegenden Orten (etwa bis zu 100 km) kann man 
sich zwar kiinstlicher Lichtsignale bedienen, und vor Erfindung des elek- 
trischen Telegraphen hat man in der Tat diese Methode haufig angewandt; 
aber sie ist begreiflicherweise beschrankt und, will man weiter auseinander 
hegende Orte verbinden, durch die erforderlichen Zwischenstationen sehr 
umstandlich. Man mu daher in der Regel zur Beobachtung sich schnell 
bewegender Himmelskérper seine Zuflucht nehmen, in erster Linie zum 
Mond. Der Mond legt unter den Sternen im Laufe von 24 Stunden etwa 
13°, in einer Minute etwa eine halbe Bogenminute zurtick; bestimmt man 
seinen Ort bis auf etwa 10” genau, so erhalt man die Zeit bis auf etwa 18° 
sicher. Steht ein Meridianinstrument oder ein Universalinstrument fiir diese 
Beobachtungen zur Verfiigung, so wird man die Rektaszension oder das 
Azimut des Mondes bestimmen; ist man nur im Besitze eines einfachen Fern- 
rohres ohne jeden MeBapparat, so beobachtet man am besten die Bedeckung 
von Sternen durch die Mondscheibe, eine Beobachtung, die mit groBer Sicher- 
heit ausgefiihrt werden kann. Verfiigt man endlich tiber einen Sextanten 
oder einen Prismenkreis, so mibt man den Abstand des Mondes von der 
Sonne oder einem Stern. Auf der See ist nur die letzte Methode anwendbar; 
sie erfordert aber ziemlich umfangreiche und zeitraubende Rechnungen. 

Einfacher in der Berechnung ist die frither haufig benutzte Methode der 
Chronometeriibertragungen. Man bringt dabei ein oder besser mehrere Chrono- 
meter, deren Gang bekannt ist, von einer Station zur andern und vergleicht 
ihren Stand mit der Sternzeit oder der mittleren Zeit an beiden Orten; der 
Unterschied der beiden Uhrstinde, verbessert wegen des Ganges in der Zwi- 
schenzeit, ist dann gleich der Lingendifferenz. Ist z. B. die Korrektion 
eines Chronometers in Washington zu + 35°, in Greenwich nach 15 Tagen 
zu + 5° 9™ 258 cefunden worden und betragt der tagliche Gang des Chrono- 
meters + 3°0, d. h. geht dasselbe in 24 Stunden Sternzeit 3° nach, so wiirde 
die Korrektion in Washington nach 15 Tagen + 1" 20° betragen haben; die 
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Langendifferenz ergabe sich also zu 5" 9™ 255 — 1™ 208 = 5" 8" 5. Die 
Schwierigkeit liegt bei dieser Methode in der Ermittlung des wahren Ganges 
der Chronometer, der waihrend des Transports Anderungen unterworfen ist. 

Bis in. die vierziger Jahre des vorigen Jahrhunderts waren die bisher 
beschriebenen Methoden die einzigen, die man bei gréberer Entfernung 
zweier Orte zur Bestimmung des Langenunterschiedes benutzen konnte. Auch 
jetzt noch kénnen sie auf Reisen in unwirtlichen Gegenden in Anwendung 
kommen. Uberall da aber, wo elektrische Telegraphen vorhanden sind, besitzt 
man heutzutage in diesen das genaueste Mittel zur Langenbestimmung. Die 
Aufgabe der Uhrvergleichung wird bei dieser Methode auf folgende Weise 
gelést. Der Beobachter auf der Station A gibt mittels des Tasters seines 
Chronographen eine Reihe von Signalen, die sich gleichzeitig auch auf dem 
Registrierapparat der telegraphisch verbundenen Station B aufzeichnen. 
Umgekehrt wird dann von B aus eine Anzahl von Signalen gegeben, welche 
ebenfalls auf beiden Chronographen registriert werden. Die Differenzen der 
fiir jedes einzelne Signal auf beiden Stationen erhaltenen Ablesungen, fiir die 
Fehler der Uhr korrigiert, geben unmittelbar die gesuchte Langendifferenz. 
Ware die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des elektrischen Stromes unmeBbar 
eroB, so miiBten die beiden von A und B ausgegangenen Signalreihen genau 
dieselbe Lingendifferenz ergeben. In Wirklichkeit ist aber-diese Geschwindig- 
keit, wenngleich sehr bedeutend, doch keineswegs unendlich, und es werden 
daher die von A gegebenen Signale in B, die von B aus gegebenen Signale 
in A um die Zeit (Stromzert) spater registriert, welche der elektrische Strom 
gebraucht, um von dem einen Orte zu dem andern zu gelangen. Die aus 
den beiden Signalreihen abgeleiteten Langendifferenzen unterscheiden sich 
also um die doppelte Stromzeit; ihr Mittelwert ist die wahre Langendifferenz 
von A und B. Die Stromzeit hangt natiirlich nicht nur von der Fortpflanzungs- 
veschwindigkeit des elektrischenh Stromes ab, sondern auch, und zwar in 
weit héherem Grade, von der Empfindlichkeit der registrierenden Apparate. 
Es ist daher unbedingt erforderlich, daB fiir Stréme gleicher Intensitit 
und fiir Apparate gleicher Empfindlichkeit Sorge getragen wird, weil nur 
unter dieser Voraussetzung die Stromzeit aus dem Resultate eliminiert werden 
kann. ; 

Die ersten telegraphischen Laingenbestimmungen wurden 1845 von der 
Kiistenvermessungskommission der Vereinigten Staaten (U. S. Coast Survey) 
durch Walker und W. C. Bond ausgeftihrt. Seitdem ist die Methode in allen 
Einzelheiten verfeinert worden und hat fiir die Bestimmung der Langen- 
differenzen und ganz besonders auch fiir die Untersuchungen iiber die Gestalt. 
der Erde die wertvollsten Dienste geleistet. 

Mit Hilfe der telegraphischen Methode vermag man heutzutage unter 
giinstigen Bedingungen die Langendifferenz zweier Orte bis auf etwa 0°01 
eenau zu bestimmen. Dieser ZeitgréBe entspricht am Aquator eine lineare 


Geographische Ortsbestimmungen. 175 


GroBe von etwa 444 m, und in unseren Breiten, wo der riumliche. Abstand 
zweier Meridiane nur zwei Drittel des auf dem Aquator gemessenen betrigt, 
von etwa 3m. Zu weit weniger genauen Resultaten fiihren die friiher ge- 
nannten Methoden der Monddistanzen, Sternbedeckungen und selbst die 
Chronometeriibertragungen. Mit den einfachen Mitteln, tiber die z. B. der 
Seefahrer nur verfiigt, laBt sich die Lange selten genauer als auf 10° bis 15° 
finden; dies macht am Aquator 5 bis 7 km, in der Breite von 50° noch 3 bis 
4km aus. Wie verderblich schon eine solche Unsicherheit auf der See werden 
kann, ist einleuchtend, und es wird begreiflich, daB die britische Regierung 
im 18. Jahrhundert, wo alle Methoden und Grundlagen zur Langenbestimmung 
noch betrachtlich unsicherer waren, und wo speziell die Bewegung des Mondes 
noch weit weniger genau bekannt war als heute, Preise von 10000 & bis 
20000 & fiir die besten Methoden, die Linge zur See zu finden, aussetzen 
konnte. Sie wurden dem Chronometermacher Harrison, dem Astronomen 
Tobias Mayer und dem Mathematiker Euler zuteil. 

Seit jener Zeit sind zwar die Chronometer in hohem Mae vervollkommnet 
worden, ihre Verwendung zur Zeittibertragung wird aber wohl bald iiber- 
fliissig gemacht werden durch die Funkentelegraphie. Im Herbst 1913 wurde 
namlich von einem internationalen Kongre8 in Paris der BeschluB gefaBt, 
da eine Anzahl passend tiber die Erde verteilter GroBstationen taglich funken- 
telegraphische Zeitsignale aussenden sollen, die mit einer Genauigkeit von 
etwa 4/,° die Greenwicher Zeit angeben. Angestrebt wird, die Anzahl der 
Gebestationen so zu vermehren, da an jedem Punkte der Erde mindestens 
ein Signal bei Tage und eins bei Nacht, héchstens aber vier im Laufe von 
24 Stunden, erhalten werden konnen. Im Bereich der wichtigsten Schiffahrts- 
linien ist der Plan schon verwirklicht, indem von dem Eiffelturm, Nauen, 
mehreren amerikanischen, einer japanischen Station zweimal taglich Zeit. 
signale gefunkt werden; die Nauener und die Pariser Signale haben eine Ge- 
nauigkeit von durchschnittlich 0°1 und werden von mehrerenSternwarten, von 
der Hamburger Seewarte und dem Potsdamer Geodatischen Institut unter 
standiger Kontrolle gehalten. Ist dieLange der empfangenden Station bekannt, 
so kann das Signal zur Kontrolle der Uhren benutzt werden, so dah eigene 
Zeitbestimmungen an der Empfangsstation entbehrlich sind. Wird dagegen 
auf der Empfangsstation die Ortszeit durch Beobachtungen am Himmel 
bestimmt, so liefert das Signal eine Vergleichung dieser Zeit mit der Green- 
wicher Zeit, d. h. die Langendifferenz. Fir Langenbestimmungen von noch 
eréBerer Genauigkeit ist man aber gar nicht mehr auf die eigentlichen Zeit- 
signale angewiesen, denn mit modernen Empfangseinrichtungen erhalt man 
durch automatische Aufnahme eines beliebigen Funkspruchs auf den Chrono- 
oraphen zweier Beobachtungsstationen ihre Langendifferenz mit einer Ge- 
nauigkeit, die im wesentlichen nur noch von der Soci der Zeitbestim- 
mungen abhanet. 
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‘Der Zusammenhang der Lingendifferenz mit der Ortszeit hat auch auf 
die biirgerliche Zeitrechnung einen einschneidenden Einflu8 ausgetibt. Bis 
vegen das Ende des vorigen Jahrhunderts wurde ausschlieBlich nach Ortszect 
gerechnet. Je starker sich nun der Verkehr von Ort zu Ort, von Land zu 
Land entwickelte, um so stérender wurde es empfunden, da8 der Reisende 
bei jedem Ortswechsel seine genau regulierte Uhr stellen muSte, um sie mit 
der jedesmaligen Ortszeit wieder in Ubereinstimmung zu bringen. Das radi- 
kalste Mittel zur Beseitigung dieser Unannehmlichkeit ware die Einfiithrung 
einer Weltzect, d. h. die Regulierung aller Uhren auf der ganzen Erde nach 
der Ortszeit eines beliebig auszuwahlenden Meridians. In der Tat wurde die 
Frage der Weltzeit auf der internationalen geodatischen Konferenz zu Rom 
im Jahre 1883 offiziell erdrtert, und 1884 wurde eine diplomatische Konferenz 
nach Washington berufen, welche hieriiber und zugleich tiber die Auswahl 
des Weltmeridians BeschluB fassen sollte. Nun ist aber nicht zu verkennen, 
daB die Einfithrung einer Weltzeit in allen denjenigen Landern, welche von 
dem gewahlten Meridian betrachtlich nach Osten oder Westen entfernt sind, 
fiir das biirgerliche Leben groBe Unbequemlichkeit im Gefolge haben wiirde. 
Wir sind z. B. so sehr daran gewohnt, mit der Uhrzeit 12" die Vorstellung des 
Mittags bzw. der Mitternacht zu verbinden, da8 es in hohem Grade als lastig 
empfunden werden miiBte, wenn um 12" die Sonne auf- oder unterginge. 
Aus dieser Uberlegung heraus, zugleich allerdings auch wegen der aus natio- 
nalen Kifersiichteleien sich ergebenden Unmoglichkeit, eine Einigung tiber 
einen einzelnen zu bevorzugenden Meridian herbeizufiihren, sah man von der 
Einfiihrung einer Weltzeit ab und gelangte zu der sogenannten Zonenzevt. 

Das Wesen der Zonenzeit besteht im Gegensatz zur Weltzeit darin, 
daB nicht die Zeit eines einzigen Meridians fiir die ganze Erde mabgebend ist, 
sondern daB man statt dessen 24 Zeitmeridiane einfihrt, von denen jeder 
einzelne von dem nachstfoleenden um 15° = 1" in Lange entfernt ist. Es 
blieb dann jedem Lande iiberlassen, sich von diesen 24 Meridianen einen 
oder auch mehrere auszuwahlen und danach seine Uhren zu stellen. Fiir 
Deutschland z. B. geniigte ein Meridian, fiir die Vereinigten Staaten von 
Nordamerika dagegen, welche eine Langenausdehnung von iitber 60° besitzen, 
waren nicht weniger als fiinf Meridiane erforderlich. Als Ausgangsmeridian 
ist der von Greenwich gewahlt worden, und die Greenwicher Zeit, auch West- 
europaische Zeit (W.E.Z.) genannt, ist heute in GroSbritannien, Irland, 
Belgien, Frankreich, Spanien und Portugal an die Stelle der Ortszeit getreten. 
Der 1" dstlich von Greenwich gelegene Meridian, welcher nahezu durch Star- 
gard in Pommern geht, ist der Nullmeridian der Mitteleuropaischen Zeit 
(M.E.Z.) geworden, die in Deutschland (seit dem 1. April 1893), Luxemburg, 
Osterreich, Ungarn, Danemark, Schweden, Norwegen, Schweiz, Italien und 
Serbien eingefithrt ist. Nach Osteuropaischer Zeit (O.E.Z.), 2" mehr als 
areenwicher Zeit, rechnen Bulgarien, Rumanien, die Tiirkei und Agypten. 
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Von den europaischen Staaten haben sich die Niederlande*), Griechenland 
und RuBland diesem System nicht angeschlossen; aber auch sie rechnen, 
wenigstens im Eisenbahnbetriebe, nach einer Einheitszeit, welche der Orts- 
zeit ihrer Hauptstadte entspricht. Wie es mit der Zeitrechnung in den staat- 
lichen Neubildungen, die der Weltkrieg hervorgebracht hat, steht, 1aBt sich 
gegenwartig nicht tibersehen. 

Mit der Hinfithrung der Zonenzeiten ist dem praktischen Bediirfnisse 
besser entsprochen worden, als es die Weltzeit getan hatte. Fiir weite Linder- 
strecken gilt die gleiche Uhrzeit, und beim Ubergange in die nachste Zone 
ist nur eine Anderung der Zeit um eine Stunde erforderlich; die aus der Ab- 
schaffung der Ortszeit entspringenden Unbequemlichkeiten sind zwar nicht 
ganz vermieden, aber doch auf ein geringes MaB reduziert worden. 

Wir sahen vorher, daB ein Ort, dessen Lange 15° éstlich von Greenwich 
ist, in seiner Ortszeit der Greenwicher Zeit um 1" voraus ist, und diese Diffe- 
renz wachst fiir je 15° Lange um 1". Ist die Lingendifferenz 180°, so betragt 
der Unterschied 12", und ist sie 360°, so betragt er 24", oder man hat, zum 
Ausgangspunkte zuriickgekehrt, einen vollen Tag gewonnen. Das Umge- 
kehrte tritt ein, wenn man in derselben Weise, von Greenwich nach Westen 
gehend, wieder nach Greenwich zuriickkehrt. Bei der ersten Weltumseglung, 
welche Magellan 1520 unternahm, wurde diese Folge der Kugelgestalt der 
Erde zum ersten Male praktisch erlebt, und wir kennen aus einer Schilderung 
eines der Reisegefahrten die Verwirrung, welche sich der Schiffsmannschaft 
bemachtigte, als sie, von ihrer stets nach Westen gerichteten Fahrt nach 
Spanien zuriickkehrend, bemerkte, da sie einen vollen Tag verloren hatte. 

Um diese Unzutraglichkeit zu beseitigen, hat man sich dahin geeinigt, 
den um genau 180° von Greenwich abstehenden Meridian als die nautische 
Datumsgrenze gelten zu lassen. Uberschreitet ein Schiff diese Grenze in der 
Richtung von Osten nach Westen, so laBt es in der Datumszahlung einen 
Tag ausfallen, und in der umgekehrten Richtung wird beim Passieren des 
genannten Meridians der betreffende Tag doppelt gezahlt. Von der nautischen 
ist jedoch die tatsdchliche Datumsgrenze zu unterscheiden, deren Haupt- 
abweichung darin besteht, da der éstliche Teil von Sibirien bis an die Berings- 
straBe asiatisches Datum fiihrt, auch da, wo er ttber den 180. Grad hinaus- 
reicht. Umgekehrt gilt auf den ganzen Aleuteninseln amerikanisches Datum, 
und endlich haben die Fidschiinseln und einige andere Inselgruppen der 
Siidsee dasselbe Datum wie Australien, obwohl sie zum Teil auf der ameri- 
kanischen Seite liegen. 


1) Die Niederlande, welche sich anfangs ebenfalls der Greenwicher Zeit bedient hatten, 
haben dies leider seit dem 1. Mai 1909 wieder aufgegeben und rechnen seitdem nach Amster- 


damer Zeit. ; 
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KAP Pe Eee 
Messung der Entfernungen im Raume. 


1. Parallaxe im allgemeinen. 


Die Bestimmung der Entfernungen der Himmelskérper von uns ist ein 
weit schwierigeres Problem als die Ermittlung ihrer scheinbaren Orter an 
der Himmelskugel. Letztere hangen allein von den Richtungen ab, in denen 
die Himmelskérper vom Beobachter aus erscheinen, und zwei Gestirne, die 
in derselben Richtung liegen, nehmen:denselben scheinbaren Ort ein, gleich- 
giiltig, wie viel weiter das eine entfernt ist als das andere. Trotz der enormen 
Unterschiede zwischen den Distanzen verschiedener Himmelskérper ist es 
nicht méglich, nach bloBem Augenscheine zu entscheiden, welcher der nachste 

und welcher der entfernteste ist, geschweige denn, ihre ab- 
NZ solute Distanz auf solchem Wege zu bestimmen. 

i Diese Entfernungen kénnen vielmehr nur aus der 
OS, Parallaxe') der betreffenden Kérper abgeleitet werden. 
ig ae Die Parallaxe eines Gegenstandes kann allgemein definiert 
ji A werden als der Unterschied zwischen den Richtungen nach 

i/ \\ diesem Gegenstande, wenn derselbe von zwei verschiedenen 

fy \\ Punkten aus gesehen wird. Je entfernter er ist, desto 

fy ‘\, geringer wird dieser Unterschied oder seine Parallaxe sein. 
hs ‘ Fig. 81 zeigt in einfachster Weise, wie der Richtungsunter- 
faeene le schied oder die Parallaxe von der Entfernung abhanet. 
Kin: Beobachter in A kann nach dem bloBen Augenscheine 

nicht beurteilen, welches von den beiden Lichtern O und P das nahere oder 
entferntere ist. Bewegt er sich nun von A nach B, so werden sich auch die 

Richtungen nach den beiden Lichtern andern, und zwar entgegengesetzt der 

Bewegungsrichtung des Beobachters. Aber die Richtung nach O andert sich 

mehr als die nach P; befindet sich der Beobachter namlich in A, so erscheint 

O rechts von P, und wenn er nach B gelangt ist, so erblickt er O links von P. 

Er kann dann also mit vélliger GewiBbheit sagen, dab O, der stairker bewegte 

Gegenstand, naher ist als P. 

Astronomisch wird die Richtung nach einem Gestirne durch seine Lage 
an der Sphire bestimmt, und zwar, wie gezeigt worden ist, meist durch 
Rektaszension und Deklination. Infolge der Parallaxe sind diese Koordi- 
naten fiir verschiedene Beobachtungsorte nicht dieselben. Passiert z. B. der 
Mond den Meridian am Kap der Guten Hoffnung, so kann seine Deklination 
einen Grad und mehr nérdlicher sein als bei dem nahe gleichzeitigen Durch- 
gang durch den Meridian von Greenwich. Die Bestimmung der Parallaxe 


1) Von zavadddooew, verindern, verschieben. 
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oder der Entfernung des Mondes war fiir die britische Regierung ein Haupt- 
grund, eine Sternwarte am Kap der Guten Hoffnung zu errichten, und diese 
Absicht ist in der Tat so vollstindig erreicht worden, daB die beste Parallaxen- 
bestimmung unseres Nachbars aus der Vergleichung der in Greenwich und 
der am Kap beobachteten Monddeklinationen gewonnen worden ist. 

Die Bestimmung der Entfernung eines Himmelskérpers aus seiner Par- 
allaxe beruht auf der Auflésung eines Dreiecks. Stellt in Fig. 82 der Kreis 
die Erde dar und befindet sich in A ein Beobachter, so sieht derselbe den 
Kérper M (Mond) in der Richtung AM an die Sphare projiziert. Ein anderer 
Beobachter in A’ sieht ihn gleichzeitig in der Richtung A’M. Der Winkel 
bei M ist der Unterschied beider Richtungen. Kennt man nun alle Winkel 
im Viereck ACA’M und die Linge des Erdhalbmessers CA, so ergibt sich die 
Entfernung des Korpers M von den drei Punkten A, A’ und C durch eine 
einfache trigonometrische Rechnung. a 


Fig. 83. 


Der Ausdruck ,,Parallaxe“ wird meist in einem beschrankteren Sinne ge- 
braucht, als in welchem wir ihn eben erlaéutert haben. Der Astronom versteht 
namlich in der Regel darunter den Unterschied zwischen den Richtungen 
vom Erdmittelpunkte und vom Beobachter an der Erdoberflache nach dem 
Gestirn. So ist in Fig. 83 der Winkel PM’C die Parallaxe ftir das Gestirn 
M’ und den Beobachtungsort P. Stande der Korper in M, d. h. befande 
sich der Beobachter an dem Durchschnittspunkte von CM mit der Erd- 
oberflache, so wiirde keine Parallaxe vorhanden sein; in diesem Falle ware 
also das Objekt im geozentrischen Zenit des Ortes. Steht dagegen das Objekt 
im Horizont des Beobachtungsortes, so da PM’’ eine Tangente an der Erd- 
oberflache ist, so ist die Parallaxe CM’’P, die dann Horizontalparallaze heiBt, 
ein Maximum. Die Horizontalparallaxe ist also gleich dem Winkel, unter 
welchem der Erdradius vom Gestirn aus erscheint. Wenn wir sagen, die 
Horizontalparallaxe des Mondes ist 57’ und die der Sonne 878, so heiBt dies, 

- daB der Erdhalbmesser von Mond oder Sonne aus gesehen unter diesen Winkeln 
erscheint. 
12* 
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Die Erde ist nun, wie wir wissen, keine Kugel, sondern nahezu ein 
Rotationsellipsoid, ihre Halbmesser sind also von etwas ungleicher Lange; 
der langste ist der Aquatorialhalbmesser, der kiirzeste der Polarhalbmesser. 
Als Norm fiir die Parallaxe ist von den Astronomen der Aquatorialhalb- 
messer genommen worden, und der Winkel, unter dem dieser von cinem 
Himmelskérper aus erscheint, hei8t die Aquatorial- Horizontal-Parallaze dieses 
Korpers. 

Wenn man die Entfernung des Mondes oder eines anderen Himmels- 
kérpers direkt messen will, muB die Linie AC (Fig. 82) durch die Linie, welche 
die Orte der beiden Beobachter A und A’ verbindet, ersetzt werden. Kennt 
man Linge und Richtung dieser Basis und den Unterschied der Rich- 
tungen oder die Parallaxe, so kann man die Entfernung ohne weiteres be- 
rechnen. Ist die absolute Lange der Basis aber nicht bekannt, so kann doch 
das Verhaltnis der Entfernung des Objekts zur Basis bestimmt werden und 
die Ermittlung der Entfernung selbst spaterer Zeit, wenn die Basis gemessen 
werden kann, iiberlassen bleiben. ' 

Es ist nicht immer noétig, daB sich zwei Beobachter wirklich an zwei 
voneinander entfernten Punkten der Erde aufhalten, um eine Parallaxe zu 
bestimmen. Kénnte ein Beobachter sich selbst langs einer Basis bewegen 
und eine Reihe von Messungen an dem Objekt machen, um zu sehen, wie 
es sich, ahnlich wie in Fig. 81, in entgegengesetzter Richtung zu bewegen 
scheint, so ware er gleichfalls imstande, dessen Entfernung zu bestimmen. 
Nun wird in der Tat jeder Beobachter durch zwei solche Bewegungen fort- 
gefiithrt, da er sich auf der bewegten Erde befindet. Er wird jedes Jahr 
rund um die Sonne und jeden Tag rund um die Erdachse getragen, durch 
Revolution und Rotation der-Erde. Wir haben bereits frither gezeigt, wie 
infolge der ersteren Bewegung alle Planeten eine Reihe von Epizykeln zu 
beschreiben scheinen. Diese scheinbare Bewegung ist eine Wirkung der 
Parallaxe, und mit ihrer Hilfe kénnen die Verhaltnisse des Sonnensystems 
mit gréBter Genauigkeit bestimmt werden. Die Basis ist hier der Durchmesser 
der Erdbahn. Aber diese Parallaxe verhilft uns nicht zur Bestimmung dieser 
Basis. Um sie zu finden, miissen wir zunachst die Entfernung der Erde von 
der Sonne kennen, und hier haben wir wiederum keine andere Basis als den 
Krddurchmesser selbst. Auch die Entfernung des Mondes kann nicht mittels 
der jahrlichen Bewegung der Erde um die Sonne gefunden werden, weil der 
Mond die Erde auf ihrem Wege begleitet. 

Das Resultat der taglichen Bewegung des Beobachters um die Erdachse 
ist, da die scheinbare Bewegung eines Planeten am Himmel nicht voll- 
kommen gleichformig ist; befindet sich der Beobachter im Osten, so erscheint 
der Planet etwas nach Westen verschoben und umgekehrt. In der Messung 
der kleinen, der Rotation der Erde entsprechenden Ungleichheiten in der 
Bewegung eines Planeten hatten wir ein Mittel, seine Entfernung mit dem 
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bekannten Erddurchmesser als Basis zu messen}); aber die Erde ist im Ver- 
cleiche mit den Entfernungen der Planeten so klein, da8 die ¢aégliche Parallaxe 
der letzteren sich fast der Messung entzieht, ausgenommen bei den wenigen 
der Erde sehr nahe kommenden Planeten, namentlich dem Eros, und selbst 
da ist die Verschiebung auBerst gering. 

Ks ist nun sehr schwierig und meist sogar unméeglich, die absoluten 
Positionen eines Himmelskérpers, dessen Entfernung man messen will, mit 
so groBer Genauigkeit zu bestimmen, daB man einen einigermafen zuver- 
lassigen Wert der Parallaxe (absolute Parallaxe) erhilt. Man sucht daher 
im allgemeinen die relative Parallaxe zu bestimmen, das heiBt, den Unter- 
schied der Parallaxen zweier in nahe derselben Richtung liegender Himmels- 
kérper. So vergleicht man Mars oder einen der kl inen Planeten mikro- 
metrisch mit benachbarten Fixsternen, und so hat man auch die Fixsterne 
selbst auf ihre Parallaxe untersucht. Das bemerkenswerteste und bekannteste 
Beispiel relativer Parallaxe gewahren aber die Voriiberginge des Merkur 
und vor allem der Venus vor der Sonnenscheibe. Die absolute Richtung der 
Venus, wenn diese der Erde am nachsten ist, l4Bt sich nicht mit einer fiir 
Parallaxenbestimmungen erforderlichen Genauigkeit finden, weil dann nur 
ein kleiner Teil des Planeten als schmale Sichel sichtbar ist. Steht aber der 
Planet gerade zwischen uns und der Sonne, so da er sich auf ihre Scheibe 
projiziert, so kann der scheinbare Abstand des Planeten vom Sonnenrande 
mit groBer Genauigkeit gemessen werden. Wegen der Parallaxe wird dann 
dieser Abstand zu demselben Zeitpunkt fiir verschiedene Erdorte nicht der- 
selbe sein, und die einzelnen Beobachter werden die Venus auf verschiedene 
Stellen der Sonnenscheibe projiziert sehen. Der Unterschied riithrt nur von 
der Differenz der Parallaxen beider Korper her; die Richtung nach dem 
naheren Kérper (der Venus) andert sich mehr, als die nach dem entfernteren 
(der Sonne), ganz wie bei den Lichtern in Fig. 81. 

Da nun solche Beobachtungen nur den Unterschied zwischen der Par- 
allaxe der Venus und der der Sonne ergeben, so entsteht die Frage, wie aus 
ihnen die Parallaxe der Sonne selbst gefunden werden kann. Dies ist aber 
moglich, wenn das Verhaltnis beider Parallaxen bekannt ist. Wir haben 
gesehen, daB die MaBverhaltnisse des Sonnensystems mit groBer Genauigkeit 
aus dem dritten Keplerschen Gesetz hervorgehen; die umgekehrten Verhalt- 
nisse der Entfernungen sind aber unmittelbar die Verhaltnisse der Parallaxen. 
So wissen wir z. B., daB beim Venusdurchgange von 1874 die Sonne nahe 
viermal so weit von uns entfernt war als die Venus. Die Parallaxe der Venus 
war also nahe viermal so groB als die der Sonne. Der Unterschied beider 
Parallaxen oder die relative Parallaxe mu8 dann nahe dreimal so gro8 ge- 
wesen sein als die Sonnenparallaxe. Wir haben demnach nur die aus der 


1) Diese Methode, Parallaxen zu bestimmen, ist in der Tat schon von Regiomontan 
vorgeschlagen worden. 
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Beobachtung folgende relative Parallaxe durch 3 (genauer 2.783) zu divi- 
dieren, um die Parallaxe der Sonne selbst zu erhalten. 

Die Entfernungen der Fixsterne sind, wie wir sehen werden, so ungeheuer 
oroB, da der Halbmesser der Erde ihnen gegentiber verschwindend klein 
ist. Fiir die Bestimmung der Fixsternentfernungen kann daher nur die soge- 
nannte jdhrliche Parallaxe in Betracht kommen, die eine Folge der Bewegung 
der Erde um die Sonne ist. Die Basis bei dieser Parallaxe ist also nicht mehr 
der Halbmesser der Erde, sondern der Halbmesser der Erdbahn, und die 
jahrliche Parallaxe eines Sternes ist der Winkel, unter welchem der Erd- 
bahnhalbmesser, von dem Sterne aus gesehen, erscheint. Infolge der jahr- 
lichen Parallaxe scheinen sich die Sterne im Laufe des Jahres in kleinen 
Ellipsen zu bewegen in einer Richtung, die derjenigen der Bewegung der 
Erde um die Sonne entgegengesetzt ist. Fir einen Stern, der genau im Pole 
der Ekliptik steht, wiirde diese parallaktische Ellipse nahezu ein Kreis sein, 
da sich die Erdbahn nur sehr wenig von einem solchen unterscheidet; fiir 
Sterne in der Ekliptik dagegen geht die Ellipse in eine gerade Linie tiber. 
Die halbe groBe Achse der Ellipse ist die Parallaxe des Sternes, und durch 
Messung der ersteren ist die letztere bestimmt. 

Aus dem vorstehenden wird ersichtlich, da8 die Bestimmung von wirk- 
lichen Entfernungen im Himmelsraume die Lésung zweier Aufgaben erfordert. 
Die eine ist die Ermittlung der Entfernung der Erde von der Sonne, welche 
unmittelbar aus der Parallaxe der Sonne oder dem Winkel, unter welchem 
der Aquatorialhalbmesser der Erde von der Sonne aus erscheint, folgt, und 
welche die Einheit bei der Messung himmlischer Entfernungen bildet. Die 
andere Aufgabe ist die Bestimmung der Entfernungen von Planeten und 
Sternen in Vielfachen dieser Einheit; ihre Losung gibt uns die Gro8enver- 
haltnisse des Universums, soweit wir tiberhaupt mit unseren MeSwerkzeugen 
in dessen Tiefe dringen kénnen. Kennen wir diese Verhaltnisse, so kénnen wir 
alle Entfernungen im Sonnen- und im Sternsystem in irdischem MaBe aus- 
driicken, sobald nur die Lange unserer Einheit, die Sonnenentfernung, bekannt 
ist. Die Ermittlung dieser Entfernung ist demnach eines der Hauptprobleme 
der Astronomie, aber auch eines der schwierigsten, an dessen Lisung die 
Astronomen aller Zeiten gearbeitet haben. 


2. Messungen der Sonnenentfernung. 


Wir haben schon friher gesehen (Seite 17), wie Aristarch die Entfernung 
der Sonne dadurch zu bestimmen versuchte, da er den Winkel zwischen 
Sonne und Mond ma, wenn letzterer gerade halb erleuchtet war. Aus solchen 
Messungen leitete der griechische Astronom die Entfernung der Sonne zu 
20 mal der des Mondes ab, ein Resultat, dessen starker Fehler durch die 
Ungenauigkeit der Beobachtungsmethode vollstandig erklart wird. Um aus 
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dieser Verhaltniszahl die Sonnenparallaxe zu berechnen, wurde von Hipparch 
sowie spater von Ptolemaus eine Methode angewandt, die auf dem Satze be- 
ruht, da8 die Summe der Sonnen- und der Mondparallaxe gleich der Summe 
der scheinbaren Halbmesser des Erdschattens (in der Mondentfernung) und 
der Sonne ist. Der Halbmesser des Erdschattens wurde durch Beobachtung 
von Mondfinsternissen gefunden und ergab sich zu 40’; der scheinbare Halb- 
messer der Sonne wurde gleich 15’ angenommen. Aus diesen Zahlen und 
aus den Aristarchschen Bestimmungen wurde die Sonnenparallaxe zu 3’ und 
die Entfernung zu 1200 Erdradien abgeleitet. Dieses Resultat wurde die 
vierzehn Jahrhunderte hindurch, in denen der Almagest des Ptoleméus als 
héchste Autoritaét galt, als das allein richtige betrachtet. 

Erst Kepler und seine Zeitgenossen sahen klar, daB diese Distanz viel 
zu klein sein muBte; aber auch ihre Schatzungen (3500 bis 7000 Erdhalb- 
messer) blieben noch betrachtlich unter der Wahrheit. Am nachsten kam 
ihr noch, freilich nur infolge eines zufalligen Zusammentreffens gliicklicher 
Umstiande, Wendelin mit seiner Bestimmung der Parallaxe zu 14’, die er 
nach der Methode des Aristarch ausgefithrt hatte. Eine Ableitung der Sonnen- 
parallaxe durch Huygens, die zwar zufallig nahezu den richtigen Wert traf, 
aber auf durchaus hypothetischen und unzutreffenden Grundlagen beruht, 
kann hier tibergangen werden. 

Wir kommen nun zu den modernen Methoden, die Entfernung der Sonne 
zu messen. Sie bestehen nicht im direkten Messen der Parallaxe, weil dies 
auch heute noch nicht mit Genauigkeit méglich ist, sondern in der Bestim- 
mung der Parallaxe eines der Erde nahe kommenden Planeten, der Venus, 
des Mars und einiger von den kleinen Planeten. Diese kommen uns zeitweise 
viel naher als die Sonne, haben dann also eine weit gréBere und verhaltnis- 
maBig leichter meBbare Parallaxe. Kennt man letztere, so bestimmt sich die 
Sonnenparallaxe sofort aus dem Verhaltnisse ihrer Distanzen. 

Die erste Anwendung dieser Methode machten franzésische Astronomen 
mit dem Planeten Mars. Im Jahre 1671 ging eine Expedition unter Richer 
nach Cayenne, welche Ortsbestimmungen des Mars zur Zeit der Opposition 
i. J. 1672 machte, wihrend korrespondierende Beobachtungen an der Pariser 
Sternwarte angestellt wurden. Der Unterschied der beiden scheinbaren 
Orter, auf denselben Zeitpunkt reduziert, gab die Parallaxe des Mars. Aus 
einer Diskussion dieser Beobachtungen leitete Cassini die Sonnenparallaxe 
9’'5 ab, die einer Entfernung von 21 600 Erdhalbmessern entspricht. Hier- 
nach wurde etwa 100 Jahre lang allgemein angenommen, dai die Parallaxe 
der Sonne ungefahr 9” bis 10” betrage. 

Die Methode der Marsbeobachtungen ist lange Zeit hindurch, in mancher 
Hinsicht variiert, eine der schatzbarsten zur Ermittlung der Sonnenparallaxe 
vewesen. Etwa einmal in 16 Jahren kommt Mars der Erde so nahe als Venus 
zur Zeit ihrer Durchginge, namlich dann, wenn die Opposition des Mars 
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mit dem Perihel seiner sehr exzentrischen Bahn nahe zusammenfallt. Seine 
Entfernung von der Erde ist dann nur 0.37 des Erdbahnhalbmessers, wah- 
rend sie bei der Opposition im Aphel nahe doppelt so groB ist. In diesen 
Periheloppositionen betragt seine Parallaxe tiber 23’’, und ein Fehler von 01 
in ihrer Bestimmung macht in der Sonnenparallaxe nur einen Fehler von 
etwa 0°’04 aus. 

Beobachtungsreihen, die auf diesem Wege die Sonnenparallaxe ergeben 
sollten, sind mehrfach ausgefiihrt worden. Im Jahre 1849 wurde Kapitan 
Gilliss von der Regierung der Vereinigten Staaten nach Chile gesandt, um 
sowohl Mars als Venus wahrend der Zeit der gréBten Parallaxe unter gleich- 
zeitiger Mitwirkung nérdlicher Sternwarten zu beobachten. Den Hauptzweck, 
die genaue Bestimmung der Sonnenparallaxe, erreichte diese Expedition 
zwar durch ein Zusammentreffen verschiedener ungiinstiger Umstande nicht; 
sie war aber in anderer Hinsicht der astronomischen Wissenschaft nutz- 
bringend. Erfolgreicher waren die Beobachtungen, die nach Winneckes Plan 
wahrend der sehr giinstigen Marsopposition 1862 an verschiedenen Stern- 
warten der nordlichen und der siidlichen Hemisphire zugleich angestellt 
wurden. Die Sonnenparallaxe wurde aus ihnen von Winnecke zu 8’’96, von 
Stone zu 8’’94, spater von Newcomb zu 8785 berechnet. Die giinstige Oppo- 
sition von 1877 ist gleichfalls nicht unbenutzt voriibergegangen. So hat Gill 
aus Beobachtungen der taglichen Parallaxe (mikrometrische Vergleichungen 
des Mars mit benachbarten Sternen) auf der Insel Ascension fiir die Sonnen- 
parallaxe den Wert 8’'78 gefunden. Endlich hat Harzer aus Beobachtungen, 
die waihrend der Opposition von 1892 in Gotha und am Kap der Guten Hoff- 
nung angestellt wurden, den Wert von 8’’80 berechnet. 

Kine andere Methode hat J. G. Galle vorgeschlagen. Sie besteht in der 
Bestimmung der Parallaxe von einigen der kleinen Planeten zwischen Mars 
und Jupiter zur Zeit giinstiger Oppositionen aus gleichzeitigen Differential- 
messungen an nordlichen und siidlichen Sternwarten. Die kleinen Planeten 
eignen sich zu einer genauen Messung weit mehr als Mars und Venus, weil 
sie nicht wie diese als Scheiben, sondern als Punkte erscheinen und darum 
genauer mit nahe gleich hellen Fixsternen verglichen werden kénnen. Beob- 
achtungen der Flora wahrend der Opposition 1873, die auf solche Weise 
gleichzeitig an verschiedenen Sternwarten der nérdlichen und der siidlichen 
Halbkugel ausgefiihrt wurden, haben nach Galle als Resultat fiir die Sonnen- 
parallaxe den Wert 8”87 ergeben. Lindsay und Gill fanden aus Beobach- 
tungen der taglichen Parallaxe der Juno auf Mauritius 8''77. 

Die giinstigen Oppositionen der Planeten Iris (im Jahre 1888) sowie 
Victoria und Sappho (im Jahre 1889) sind von Auwers und Gill unter Be- 
teiligung verschiedener Sternwarten zu einer Parallaxenbestimmung haupt- 
sichlich mit Hilfe des Heliometers benutzt worden. Als Endresultat ergab 
sich aus den Beobachtungen der drei Planeten fiir die Sonnenparallaxe der 
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Wert 880, ciner Entfernung von 14914 Millionen Kilometer entsprechend. 
Die kleinsten Entfernungen dieser Planeten von der Erde betrugen damals 
0.8 bis 0.9 Erdbahnhalbmesser, und ihre Parallaxen waren daher nur wenig 
gréBer als die der Sonne. Sehr viel giinstiger ist die Sachlage bei dem im 
Jahre 1898 von Witt in Berlin entdeckten Planeten Eros, der der Erde bis 
auf 0.15 Erdbahnhalbmesser nahe kommen kann. Die erste giinstige Oppo- 
sition dieses Planeten nach seiner Entdeckung fand im Winter 1900/01 statt, 
wo der geringste Abstand zwischen Erde und Eros 0.32 Erdbahnhalbmesser 
war, also geringer, als er fiir Mars jemals werden kann. Zahlreiche Stern- 
warten hatten sich vereinigt, um bei dieser Gelegenheit durch mikrometrische 
und photographische Ortsbestimmungen die Parallaxe des Eros und damit 
die der Sonne zu bestimmen. Eine zusammenfassende Bearbeitung aller 
erhaltenen Beobachtungen ist von dem englischen Astronomen Hinks unter- 
nommen worden. Nach jahrelangen Rechnungen ist sie zum Abschlu8 ge- 
langt und hat einen Wert der Sonnenparallaxe ergeben, der sich durch groBe 
Genauigkeit auszeichnet. Dieser Wert, dessen Unsicherheit Hinks auf 0’002 
bis 0003 schatzt, ist 8’’806. 

Noch weit giinstiger als die Eros-Opposition von 1900/01 wird diejenige 
von 1931 fiir die Bestimmung der Sonnenparallaxe sein. 


3. Sonnenparallaxe aus Venusdurchgangen. 


Die bekannteste Methode, die Sonnenparallaxe zu bestimmen, ist die 
Beobachtung der Voriiberginge der Venus vor der Sonnenscheibe. Aus 
unseren astronomischen Tafeln wissen wir, da diese Erscheinung sich in 
einem gewissen regelmafigen Zyklus viermal im Zeitraume von 243 Jahren 
wiederholt, und zwar nach je 8, 12114, 8 und 105% Jahren, wie aus der 
folgenden Zusammenstellung ersichtlich ist. 


1631 Dezember 6, 1874 Dezember 9, 
1639 Dezember 4, 1882 Dezember 6, 
1761 Juni 6, 2004 Juni 8, 
1769 Juni 3, 2012 Juni 6. 


Da8B ein Voriibergang immer nur im Juni oder Dezember stattfinden 
kann, hat seinen Grund in der Lage der Knoten der Venusbahn, in deren 
Nahe die Venus stehen mu, wenn sie bei einer unteren Konjunktion vor 
der Sonne sichtbar sein soll. Es verhalt sich hier gerade wie bei den Sonnen- 
finsternissen, die wir friiher besprachen; ware die Neigung der Venusbahn 
gegen die Ekliptik verschwindend klein, so miBte bei jeder unteren Kon- 
junktion auch ein Voriibergang stattfinden. 

Erst seit verhaltnismaBig kurzer Zeit hat dieses Phanomen vorhergesagt 
und beobachtet werden kénnen, da hierzu einerseits eine schon ziemlich 
genaue Kenntnis der Elemente der Venusbahn, andererseits ein, wenn auch 
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nur kleines, Fernrohr gehért. Es war Kepler, der die Planetentafeln soweit 
verbesserte, daf er imstande war, einen Durchgang fir den 6. Dezember 1631 
vorherzusagen. Dieser begann in Europa aber erst nach Sonnenuntergang 
und war vor Sonnenaufgang wieder zu Ende, so da er unbeobachtet blieb. 
Die Tafeln waren noch nicht genau genug, um den 8 Jahre spater stattfinden- 
den Durchgang, bei dem die Venus die Sonnenscheibe ziemlich nahe am Rande 
passierte, sicher anzuzeigen, und Kepler verkiindete daher erst fiir 1761 eine 
Wiederholung. Gleichwohl blieb der Durchgang von 1639 nicht ganz unbeob- 
achtet. Ein englischer Astronom, Horrox, fand aus der Vergleichung ver- 
schiedener Tafeln mit seinen eigenen Beobachtungen der Venus, da ein Durch- 
gang am 4. Dezember 1639 wohl erwartet werden diirfe, und es gelang ihm 
auch, die Venus kurze Zeit vor Sonnenuntergang auf der Sonnenscheibe zu sehen. 


Fiir den Venusdurchgang von 1761 erweckte der Hinweis von Halley, 
da aus Beobachtungen desselben an weit voneinander entfernten Erdorten 
die Distanz der Sonne abgeleitet werden kénne, 
De Gye ein hohes Interesse. Das Prinzip, nach welchem 
I ae >»---- die Parallaxen von Venus und Sonne nach der 
earner Halleyschen Methode ermittelt werden, ist sehr 
einfach. Betrachten zwei auf der siidlichen 
bzw. der nordlichen Hemisphare stationierte 
Beobachter den Weg der Venus vor der Sonnen- 
scheibe, so stellt sich dieser etwa wie in Fig. 84 
sta dar); der stidliche Beobachter wird die Venus 
Fig. 84. den Weg abcd, der nérdliche den darunter 
liegenden beschreiben sehen. Aus dem Ab- 
stand dieser beiden Wege la8t sich dann die Parallaxe finden. 

Der Abstand der Wege kann nun bestimmt werden aus dem Zeitunter- 
schiede zwischen der Dauer der Durchgange des Planeten an beiden Stationen. 
Man sieht aus der Figur, daB der obere, vom Sonnenmittelpunkte entferntere 
Weg kiirzer ist als der andere; am stidlicheren Beobachtungsort wird also 
Venus kiirzere Zeit vor der Sonne verweilen, als am nérdlicheren. Halley 
schlug demgemaB vor, da die verschiedenen Beobachter mit Fernrohr und 
Chronometer die Zeiten des Voriiberganges vor der Sonnenscheibe bestimmen 
sollten, deren Unterschied dann die Differenz der Parallaxen der Venus und 
der Sonne und daraus die Parallaxe der letzteren selbst berechnen laBt. 

Auch noch auf andere Weise wird sich die Wirkung der Parallaxe zeigen. 
Findet namlich an einem bestimmten Orte der Eintritt der Venus statt, so 
wird in diesem Moment ein Beobachter, der sich betrachtlich westlicher 
befindet, den Eintritt noch nicht sehen, die Venus wird ihm noch éstlich von 


1) Um die Unterschiede deutlicher hervortreten zu lassen, ist Venus gréBer dargestellt, 
als sie wirklich erscheint; ihr scheinbarer Durchmesser betraigt nur etwa 4/5) des Sonnen- 
durchmessers. 
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der Sonne zu stehen scheinen; sieht umgekehrt ein Beobachter den Austritt, 
so ist derselbe fiir einen dstlicheren schon vorbei. Man kann daher auch, 
und diesen Vorschlag machte De l’Isle zu Anfang des achtzehnten Jahr- 
hunderts, die Parallaxe aus den Zeiten des Eintrittes oder Austrittes fiir sich 
bestimmen, sobald nur die geographische Linge der Beobachtungsorte be- 
kannt ist. Diese gebraucht man notwendig, um die nach Ortszeit beobachteten 
Momente auf die Zeiten eines ersten Meridians beziehen zu kinnen. Hierin 
liegt aber ein Nachteil der Methode De 1’Isles, da, wie wir oben sahen, die 
genaue Bestimmung der Langen groBe Schwierigkeiten bereitete. 

Nach Halleys Plan mu der Beobachter vier Momente mit méglichster 
Genauigkeit beobachten: die erste auBere Beriihrung (a, Fig. 84) und die erste 
innere Berithrung (6) beim Eintritt der Venus, dann beim Austritt, in umge- 
kehrter Folge, die zweite innere Berithrung (c) und die zweite iuBere Berithrung 
(d). AuBerhalb der Sonnenscheibe ist Venus im allgemeinen unsichtbar, da 
sie uns die nicht beleuchtete Seite zukehrt; sie kann erst wahrgenommen 
werden, wenn sie das Licht der Sonne direkt wegnimmt, und es ist daher 
ersichtlich, da die auBeren Beriithrungen, zumal mit schwacheren Fern- 
rohren, nur sehr ungenau beobachtet werden konnen. Halley erkannte dies 
praktisch schon beim Durchgange des Merkur, den er 1677 auf St. Helena 
beobachtete, und empfahl, nur die inneren Bertithrungen zu notieren. Auch 
bei diesen tiberschatzte er aber die Genauigkeit bedeutend; nach der Er- 
fahrung beim Merkurdurchgange glaubte er, die Sicherheit der Beobachtung 
einer inneren Beriihrung der Venus zu etwa 1°, die der Durchgangszeit selbst 
also zu 2° annehmen zu kénnen. Die Dauer der Voriibergange unterscheidet 
sich nun infolge der Parallaxe fiir Orte von sehr verschiedener Breite um 
20™ bis 25”, und daraus wiirde hervorgehen, daB sich die Parallaxendifferenz 
bis auf mindestens ein Sechshundertstel, die Parallaxe der Sonne selbst also 
noch wesentlich genauer bestimmen lassen miBte. Der erste in groBem 
MaBstabe beobachtete Venusdurchgang sollte indessen diese Erwartung 
nicht erfiillen. 

Als, ein Menschenalter nach Halleys Tode, der 
lange ersehnte 6. Juni 1761 endlich erschien, befan- 
den sich Astronomen der verschiedensten Nationen 
an zahlreichen Punkten der Erde. Diejenigen Beob- 
achter, welche vom Wetter begiinstigt waren, sahen 
den Eintritt der Venus in erwarteter Weise vor sich 
gehen, bis nahe zum Moment der inneren Berithrung. 
Da wurden sie durch eine sonderbare Erscheinung gestért. Sie sahen namlich, 
da8 der Planet nicht seine vollstindig kreisrunde Form, wie in Fig. 85, beibe- 
hielt, sondern, daB sich zwischen Venus- und Sonnenrand an der Stelle, wo die 
innere Beriihrung erfolgen sollte, eine Art Briicke, der sogenannte ,,schwarze 
Tropfen“, bildete (Fig. 86). Man begreift nun leicht, daB ein Beobachter, 


Fig. 85. Fig. 86. 
Eintritt der Venus am 
Sonnenrande. 


188 II. Praktische Astronomie, 


der dies wahrnimmt, tiber den Augenblick der wirklichen inneren Berthrung 
canz im Unklaren sein mu8. Der Planet ist vollkommen rund und ganz 
innerhalb der Sonne, so daB, danach zu urteilen, der innere Kontakt vorbei 
sein muB; aber die Hérner sind noch getrennt, und durch den schwarzen 
Tropfen ist der Planet mit dem Sonnenrande verbunden, so da hiernach 
die innere Berithrung noch nicht stattgefunden hat. Das Resultat der Be- 
obachtungen war eine Unsicherheit, die in manchen Fallen bis nahe zu einer 
Minute stieg, wihrend man eine Genauigkeit von einer Sekunde erhofft hatte. 

Als die Expeditionen in die Heimat zuriickgekehrt und ihre Beobach- 
tungen berechnet waren, fand sich, daB die fiir die Sonnenparallaxe abge- 
leiteten Werte von 8’'5 bis 10’’5 schwankten. Trotz oder vielmehr gerade 
wegen dieser betrachtlichen Unsicherheit wurden fiir den Durchgang von 
1769 noch umfassendere Vorbereitungen getroffen. Von Indien und dem 
Stillen Ozean an, wo auf Tahiti der Weltumsegler Cook beobachtete, durch 
Amerika, Schweden, das nordliche RuBland und Sibirien waren Beobachter 
bereit, aber manchem vereitelte der Himmel noch im letzten Augenblicke die 
lange gehegte Hoffnung. Von einem wahren Verhangnis wurde namentlich 
Le Gentil heimgesucht. Fiir den Durchgang von 1761 war er zu spat in Indien 
eingetroffen, und er entschloB sich nun, acht volle Jahre in Pondichéry zu 
warten, um wenigstens den Durchgang von 1769 zu beobachten. Am 3. Juni 
lieB sich zuerst alles giinstig an; aber Wolken verhiillten kurz vor dem Ein- 
tritte der Venus die Sonne und raubten dem Forscher die Frucht achtjahrigen 
Hoffens und Harrens. 

Die Verzerrung des Planeten und der ,,schwarze Tropfen“ zeigte sich 
bei diesem wie beim vorangehenden Durchgange und tiberraschte und stérte 
die Beobachter wieder, mit Ausnahme vielleicht der sehr wenigen, die auch 
den ersten Durchgang beobachtet hatten. Uber die Entstehung dieser Er- 
scheinung herrschten langere Zeit die verschiedensten Ansichten; heutzutage 
ist man sich jedoch dariiber im klaren, da8 es sich dabei um eine Diffraktions- 
erscheinung handelt, die gré8tenteils zum Verschwinden gebracht wird, 
wenn das Objektiv des benutzten Fernrohres cine nicht zu kleine Offnung 
besitzt. 

Die Ergebnisse der Beobachtungen von 1769 stimmten besser als die 
von 1761 untereinander tiberein. Sonderbarerweise verfloB aber mehr als 
ein halbes Jahrhundert, ehe die verschiedenen Beobachtungen vollstandig 
berechnet und diskutiert wurden. Es geschah dies erst durch Encke, der 
1835 aus beiden Durchgangen als definitives Resultat fiir die Parallaxe den 
Wert 857 ableitete. 

Enckes Resultat wurde ohne irgendwelchen Zweifel zwanzig Jahre hin- 
durch festgehalten. Erst 1854 zeigte Hansen bei Gelegenheit seiner Unter- 
suchung der Mondbewegung, daB die beobachteten Mondorter nahe dem ersten 
und letzten Viertel nur durch eine VergréBerung der Sonnenparallaxe und 
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dementsprechend durch Verminderung der Sonnenentfernung um ein DreiBig- 
stel ihres ganzen Betrages dargestellt werden kénnten. Die Existenz dieses 
Fehlers ist seitdem auf den verschiedensten Wegen bestiitigt worden, und 
eine sorgtaltige Neubearbeitung der Venusdurchgiinge des 18. Jahrhunderts 
durch Newcomb hat gezeigt, daB auch diese bei einer anderen Diskussion 
des Beobachtungsmaterials und Benutzung genauerer Werte fiir die geo- 
graphische Lage der Beobachtungsstationen zu einer Parallaxe von 879 fiihren. 

Die Kenntnis von der Unsicherheit in diesem Grundmafe der Astronomie 
vermehrte noch das Interesse, welches der am 9. Dezember 1874 wieder- 
kehrende Venusdurchgang bei der Seltenheit des Ereignisses schon an und 
fiir sich erweckte. Plane zur méglichst umfassenden und sorgfiltigen Beob- 
achtung wurden schon sehr frith ausgearbeitet, reiche Mittel von Regierungen, 
Akademien und Privatpersonen rechtzeitig gewahrt, und so konnte man, 
in jeder Hinsicht wohl geriistet, auf ein Gelingen der Beobachtungen 
mit groBer Sicherheit rechnen. Die Dauer des Durchgangs betrug etwa 
4¥% Stunden. Die nordlichste und die siidlichste Beobachtungsstation 
waren um mehr als 100 Breitengrade voneinander entfernt, so daB die 
parallaktische Verschiebung des Weges, welchen die Venus auf der Sonnen- 
scheibe zuriicklegte, fiir diese Stationen einen sehr merklichen Betrag er- 
reichte. Im ganzen waren mehr als 50 Expeditionen entsendet worden, 
darunter sechs von Deutschland, welche die Stationen Tschifu, Kerguelen, 
Auckland, Mauritius, Ispahan und Luxor besetzt hatten. 

Der bedeutsamste Unterschied gegen die fritheren Beobachtungen der 
Venusdurchgange bestand darin, daB man sich diesmal nicht auf die Beob- 
achtung der Ein- und Austritte und die Bestimmung der Dauer des Durch- 
ganges beschrankte. Die Beobachtung dieser vier Zeitmomente konnte an 
wichtigen Stationen durch Ungunst des Wetters zufallig vereitelt werden, 
und doch konnte wahrend des Durchganges selbst die Venus langere oder 
kiirzere Zeit vor der Sonne sichtbar sein. Es wurden deshalb wahrend der 
ganzen Dauer des Durchganges mit Hilfe von Heliometern und photographi- 
schen Aufnahmen die Abstinde der Venus vom Rande bzw. vom Mittelpunkte 
der Sonne gemessen. AuSerdem wurden an vielen Orten mit Hilfe des Faden- 
mikrometers wahrend der Zeiten des Ein- und Austrittes die Hiérnerabstande 
der Venus gemessen, aus denen sich dann die genauen Momente der Bertihrung 
berechnen lassen. 

Auch die Kontaktbeobachtungen selbst vernachlassigte man keineswegs. 
Im Gegenteil verwendete man die groBte Sorgfalt auf Vermeidung der Fehler- 
quellen, die 1769 so viel Stérung verursacht hatten. Um zu erfahren, von 
welcher Art und Ursache diese seien, und um die Beobachter sie vermeiden 
zu lehren, konstruierte man Modelle, die das Phanomen eines Venusdurch- 
vanges moglichst getreu nachahmten, und tibte die Beobachter vorher an 
diesen ein. 
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Trotz aller dieser Vorbereitungen wurden aber doch die Beobachtungen 
des Durchganges selbst, zumal die Kontaktbeobachtungen, mehrfach durch 
unerwartete Erscheinungen beeintrachtigt. Der Hauptgrund, weshalb die 
kiinstlichen Modelle die Berithrungen wesentlich anders zeigten, als sie sich 
nachher beim Durchgange selbst darstellten, lag in der Existenz einer ziem- 
lich dichten Atmosphare der Venus. 

Die Werte der Sonnenparallaxe, welche aus den Beobachtungen der 
verschiedenen Expeditionen abgeleitet wurden, schwankten zwischen 8''7 
und 89. Sie wurden aber durchweg nur als provisorisch angesehen und 
sollten erst mit den Resultaten des Durchganges von 1882 zusammen zu 
einem definitiven Werte verarbeitet werden. Noch gréBer als im Jahre 
1874 war die Zahl der 1882 ausgesandten Expeditionen, fiir welche ganz 
Siidamerika und die dstliche Halfte von Nordamerika die giinstigsten Be- 
dingungen boten. Das Deutsche Reich entsandte vier Expeditionen, von 
denen zwei in Nordamerika (Hartford, Conn., und Aiken, S. C.) und zwei 
in Siidamerika (Bahia Blanca in Argentinien und Punta Arenas an der Ma- 
gellanstraBe) stationiert wurden. AuBerdem befand sich noch in Stidgeorgien 
eine Station von untergeordneter Bedeutung. Die ganze Dauer des Durch- 
ganges betrug tiber sechs Stunden. 

Die Stationen wurden fast durchweg vom Wetter begiinstigt, so dab 
die Beobachtungen zum gréBten Teile dem Programm entsprechend durch- 
vefiihrt werden konnten. Viele Jahre dauerte es dann noch, bis die fast 
unerschépfliche Fille von Beobachtungen reduziert war. Aus der Gesamt- 
heit der wihrend der beiden Durchgainge von 1874 und 1882 seitens der 
deutschen und der amerikanischen Expeditionen ausgefiithrten Beobachtungen 
hat Newcomb schlieBlich einen endgiiltigen Wert fiir die Sonnenparallaxe 
hergeleitet. Danach fithren die heliometrischen und photographischen Messun- 
gen zu dem Werte 8’86, die Kontaktbeobachtungen dagegen zu dem wesent- 
lich kleineren Werte 8’’'79. Bouquet de la Grye hat aus den Beobachtungen 
des Venusdurchganges von 1882, welche an den elf franzésischen Stationen 
angestellt wurden, die Zahl 8’80 als Wert der Sonnenparallaxe gefunden. 

Ks laBt sich leider nicht leugnen, da die Ergebnisse der Venusexpeditionen 
dem enormen Aufwande an Flei8, Miithe und Kosten nicht entsprochen haben, 
und wir sahen bereits im vorigen Kapitel, da die Methode der kleinen 
Planeten mit viel geringerer Miithe weit genauere Resultate zu liefern vermag. 


4. Andere Methoden zur Bestimmung der Sonnenentfernung. 


Die Methoden zur Bestimmung der astronomischen Liangeneinheit, 
welche wir bisher beschrieben, beruhen samtlich auf der Messung von Par- 
allaxen, d. h. von Winkeln, die im vorliegenden Falle selten 30” iibersteigen 
und daher nur sehr schwer mit der erforderlichen Genauigkeit gemessen 
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werden kénnen. Aber die verfeinerten Untersuchungsmittel moderner Wissen- 
schaft haben auch andere Methoden erstehen lassen, unter denen sich zwei 
befinden, von denen man eine gleiche Genauigkeit erhoffen kann, wie die 
auf dem Wege der Parallaxen erlangte. Von diesen Methoden beruht die 
eine auf der Wirkung der Anziehung der Sonne auf den Mond, die andere 
auf der Kigenschaft des Lichtes, einer merklichen Zeit zu seiner Fortpflanzung 
zu bediirfen. 

Die Bewegung des Mondes um die Erde wird sehr bedeutend durch die 
Anziehungskraft der Sonne oder, strenger ausgedriickt, durch die Differenz 
ihrer Anziehung auf den Mond und auf die Erde beeinfluBt. Ein Teil dieses 
Unterschiedes hangt von dem Verhaltnisse zwischen den Entfernungen Erde- 
Sonne und Erde-Mond ab, so daB aus den Stérungen der Mondbeweeung 
durch die Sonne das Verhaltnis dieser Entfernungen bestimmt werden kann. 
Da die Mondentfernung hinreichend scharf bekannt ist, so brauchen wir sie 
nur mit dieser Verhaltniszahl zu multiplizieren, um die Sonnenentfernung 
zu erhalten. Die stérende Kraft der Sonne zeigt sich nun darin, da8 sie eine 
gewisse Ungleichheit in der Bewegung des Mondes hervorruft, infolge deren 
der Mond in der Nahe des ersten Viertels zwei Bogenminuten hinter semem 
mittleren Orte zuriickbleibt, in der Nahe des letzten Viertels dagegen seinem 
mittleren Orte um ebensoviel vorauseilt. Bei der Bestimmung dieser soge- 
nannten parallaktischen Ungleichheit des Mondes haben wir also einen Winkel 
zu messen, der betrachtlich gréBer ist, als die planetarischen Parallaxen, 
die zur Bestimmung der Sonnenentfernung fithren, so daB der Fehler bei 
Benutzung dieser Methode bedeutend kleiner sein wiirde, als bei der direkten 
Parallaxenmessung, wenn wir beide Winkel mit derselben Genauigkeit messen 
kénnten. Dies ist aber keineswegs der Fall; denn der Ort des Mondzentrums, 
welchen wir fiir den genannten Zweck brauchen, laBt sich nicht direkt, sondern 
nur unter Zuhilfenahme von Beobachtungen der Rander bestimmen, und 
das Schlimme ist, daB diese weder genau, noch gleichzeitig beobachtet 
werden kénnen, vielmehr, wie leicht einzusehen ist, der eine Rand nur beim 
ersten, der andere nur beim letzten Viertel. Wir kénnen also nicht mit Sicher- 
heit sagen, wieviel von der beobachteten Ungleichheit reell ist, und wieviel 
auf Beobachtungsfehler kommt. Diese Unsicherheit war friiher so groB, daB 
die Ungleichheit vor 1854 in Ubereinstimmung mit dem Enckeschen Werte 
der Sonnenparallaxe zu 122’’ angenommen werden konnte, und erst Hansen 
wies nach (s. S. 188f.), daB sie etwa 4” gréBer sei. Hieraus schloB er dann, 
da8 die Parallaxe der Sonne um ein DreiBigstel ihres Wertes vermehrt werden 
musse. 

Man hat sich seitdem viel Miihe gegeben, den genauen Betrag der Un- 
eleichheit aus den Beobachtungen zu bestimmen. In neuerer Zeit ist man 

-auf den Gedanken gekommen, nicht die Rander/des Mondes, sondern einen 
bestimmten, gut markierten Punkt der Mondoberflache als Beobachtungs- 
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objekt zu wahlen, z. B. den kleinen Krater Moesting A, wodurch eine gréBere 
Genauigkeit der Mondpositionsbestimmungen erreicht werden kann. Auch 
die Beobachtungen von Sternbedeckungen durch den Mond liefern fir diesen 
venaue Positionen; besonders Battermann hat derartige Beobachtungen 
angestellt. 

Als endgiiltigen Wert der Sonnenparallaxe aus den verschiedenen Be- 
stimmungen der parallaktischen Ungleichheit des Mondes nimmt Newcomb 
den Betrag von 8”79 an. Cowell berechnete aus den von 1847 bis 1901 in 
Greenwich angestellten Mondbeobachtungen die parallaktische Ungleichheit 
des Mondes zu 124’/9, die Sonnenparallaxe ebenfalls zu 8’’79, und Battermann 
fand aus seinen oben erwihnten Beobachtungen genau dieselben Betrage. 

Die zweite, eben so schéne als im Prinzip einfache Methode der Bestim- 
mung der Sonnenentfernung basiert auf dem Umstande, da das Licht zu 
seiner Fortpflanzung einer merklichen Zeit bedarf. Man kann (vgl. nachstes 
Kapitel, erster Abschnitt) aus physikalischen Experimenten die Lichtge- 
schwindigkeit und aus gewissen astronomischen Erscheinungen (Aberration 
des Lichtes und Verfinsterungen der Jupitermonde) die Lichtzeit, d. h. die 
Zeit, die das Licht braucht, um die mittlere Distanz Sonne-Erde zuriick- 
zulegen, bestimmen. Newcomb nahm auf Grund seiner Messungen und der 
von Michelson die Lichtgeschwindigkeit zu 299860km an. Die Lichtzeit 
hat sich aus der Aberrationskonstante und aus den Verfinsterungen der 
Jupitermonde iibereinstimmend zu 498%5 ergeben. Um die Entfernung der 
Sonne zu erhalten, hat man nur diese beiden Zahlen miteinander zu multi- 
plizieren; das Resultat ist 149% Millionen km, und die entsprechende Par- 
allaxe ist 880. Auch wenn man denjenigen Wert der Aberrationskonstante 
benutzt, der sich aus spektroskopischen Beobachtungen ergeben hat, wird 
man zu genau demselben Werte der Sonnenparallaxe gefihrt. 

Die beiden genannten Methoden, die Sonnenentfernung zu bestimmen, 
diirfen mit Recht, wenn sie in sorgfaltiger Weise angewandt werden, als 
sehr genau gelten. Es gibt indessen noch einige andere, die, obschon sie 
weniger genau sind, doch Erwahnung verdienen. Hine der sinnreichsten wurde 
zuerst von Leverrier angewandt. Aus der Theorie der Gravitation ist bekannt, 
daB die Erde infolge der Anziehung des Mondes eine kleine Ellipse um den 
gemeinschaftlichen Schwerpunkt beider Korper beschreibt, die dem Monats- 
lauf des Mondes um die Erde oder genauer um das gemeinschaftliche Gravi- 
tationszentrum entspricht. Kennen wir die Masse (das Gewicht) des Mondes 
im Verhaltnis zu der der Erde und seine Entfernung, so kénnen wir danach 
den Halbmesser der erwihnten kleinen Bahn berechnen; in runder Zahl 
betragt er 5000 km. Diese monatliche Oszillation der Erde wird eine ent- 
sprechende Oszillation (lwnare Gleichuwng) in der Linge der Sonne bewirken, 
da ja die scheinbare Bewegung der letzteren das Spiegelbild der wirklichen 
Bewegung der ersteren ist, und durch Messung ihres scheinbaren Betrages 


Sternparallaxen. 193 


kénnen wir dann die Entfernung der Sonne ermitteln. Die genaueste Be- 
stimmung der lunaren Gleichung riihrt von Hinks her (aus Beobachtungen 
des Planeten Eros); er fand dafiir den Betrag 6’’43 und als den entsprechen- 
den Wert der Sonnenparallaxe 8”80. 

Kine andere theoretische Methode ist gleichfalls von Leverrier vorge- 
schlagen und angewandt worden. Sie beruht auf dem Prinzip, daB, wenn 
die relativen Massen von Sonne und Erde bekannt sind, ihre Distanz gefunden 
werden kann durch Vergleichung der Strecke, die ein schwerer Kérper an 
der Erdoberflache in einer Sekunde durchfallt, mit der Strecke, die die Erde 
selbst in derselben Zeit gegen die Sonne hin fallt. Die Masse der Erde war 
aus ihrer Wirkung auf die Planeten Venus und Mars, deren Bahnen merklich 
durch sie gestért werden, bekannt, und Leverrier bestimmte nach dieser 
Methode die Sonnenparallaxe zu 886. Durch Anbringung einer kleinen 
Korrektion, welche eine seiner Zahlen erfordert, wird sie auf 8'’83 reduziert. 
Newcomb hat auf ahnliche Weise den Einflu8 der Erde auf die Bahnen der 
nachsten Planeten untersucht und aus der Bewegung der Knoten der Venus- 
bahn die Sonnenparallaxe gleich 8°77 gefunden. 

Verbinden wir die Resultate aller der genannten Methoden, unter Be- 
riicksichtigung der Genauigkeit einer jeden, so folgt sicher, daB die Sonnen- 
parallaxe sehr nahe gleich 8’’80 ist, die Entfernung der Sonne also 1491/, 
Millionen Kilometer betragt. Die Unsicherheit dieser Zahlen diirfte nur etwa 
0’’01 bzw. 170000 km betragen. 

Zum Schlusse modge hier noch eine Zusammenstellung der wichtigsten, 
nach den verschiedenen Methoden erhaltenen Werte der Sonnenparallaxe 
gegeben werden: 


Aus Gills Marsbeobachtungen auf Ascension. ...........-. 8.78 
',, Heliometerbeobachtungen von kleinen Planeten ......... 8.80 
» Beobachtungen des Planeten Eros 1900/01 ........... 8.81 

,, den Venusdurchgingen 1874 und 1882 (Kontaktbeobachtungen). . 8.79 
tora " A » x (Distanzmessungen) .... 8,86 

,, Aranzésischen Beobachtungen des Venusdurchganges 1882 ... . 8.80 

», derparallaktischen Ungleichheit des Mondes........... 8.79 

,, der Lichtzeit und der Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes . 8.80 

se elelunagrone GlolcnUN GU s.u teria tte coke nrel ccm) eieiee oe ay tenet lel ts 8.80 

, der Bewegung der Knoten der Venusbahn ........... 8.77 


5. Sternparallaxen. 


Die Gegner der Kopernikanischen Lehre konnten scheinbar keinen 
triftigeren Beweisgrund gegen dieselbe ins Feld fihren, als das Fehlen einer 
Parallaxe der Fixsterne. Erinnern wir uns, daf die jahrliche Parallaxe der 
Sterne die Richtungsinderung ist, welche durch die Bewegung der Erde um 
die Sonne verursacht wird. Eine der altesten Mcthoden, nach der vermutlich 
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eine solche Parallaxe gesucht worden ist, erlautert Fig. 87. AB sei die Bahn 
der Erde um die Sonne S; R und 7 seien zwei Sterne, die einander genau 
vegeniiber liegen, d. h. um 90° von der Sonne abstehen, wenn die Erde in A 
ist. Befindet sich nun nach sechs Monaten die Erde in B, so werden offenbar, 
wie die Figur zeigt, dieSterne R und 7 nicht mehr einander gegeniiber liegen. 
Die Richtungen nach den beiden Sternen werden vielmehr einen von 180° 
verschiedenen Winkel einschlieBen, und zwar werden, wie man leicht sieht, 
die Sterne immer in der Richtung nach der Sonne verschoben erscheinen. 
Als man fand, da8 auch die sorgfaltigsten Beobachtungen keine solche Ab- 
weichung erkennen lieBen, schien der Schlu8 unvermeidlich, daB die Erde sich 
nicht bewege. Wir haben gesehen, daB selbst Tycho Brahe auf diese Weise 
dazu gebracht wurde, die Kopernikanische Lehre zu verwerfen. 

Als durch die Einftthrung des Fernrohres als Visierapparat die Messung 
sehr kleiner Winkel méglich wurde, war es natiirlich, daf% die Anhanger des 
Kopernikus sich bemitihten, die jahrliche Parallaxe der Sterne zu entdecken. 
Ein erster Schritt, das Fernrohr als MeBapparat auf die Bestimmung der 
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Sternparallaxen anzuwenden, wurde 1669 von Hooke in London unter- 
nommen. Er befestigte ein 36 Fub langes Fernrohr vertikal in seinem Hause, 
das Objektiv in einer Offnung des Daches, das Okular in einem der unteren 
Raume. Vom Objektiv hing nach einem Punkte unterhalb des Okulars ein 
feines Lot herab, welches eine vertikale Linie gab, von der aus gemessen 
werden konnte. Natiirlich lieBen sich mit einem solchen Fernrohre nur die 
wenigen helleren Sterne messen, die nahe durch den Zenit gingen. Hooke 
wahlte einen der hellsten davon, y Draconis, und beobachtete ihn in der Weise, 
daB er taglich beim Meridiandurchgange den Abstand seines Bildes vom Lot 
maB. Nach wenigen Beobachtungen wurde indessen das Objektiv durch Zu- 
fall zerbrochen, und der Versuch endete daher resultatlos. 

In den Jahren 1701 bis 1704 versuchte Olaus Romer in Kopenhagen, 
die Summe der Parallaxen von Sirius und Wega nach dem in Fig. 87 dar- 
eestellten Prinzip zu ermitteln. Diese Sterne liegen nahe entgegengesetzt 
an der Himmelskugel, und der Winkel zwischen ihnen mu8 sich vom Friih- 
ling zum Herbst um beinahe die doppelte Summe ihrer Parallaxen andern. 
Statt des Abstandes, der direkt nicht meBbar war, maB Romer am Passagen- 
instrument den Unterschied der Zeiten des Durchganges durch den Meridian 
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und fand so die doppelte Summe der Parallaxen zu 4° bis 6°; Horrebow , der 
die Rémerschen Beobachtungen nochmals berechnete, fand den Unterschied 
eleichfalls im Frithjahre um 4° gréBer als im Herbst. Es ist begreiflich, daB 
Horrebow diesen Unterschied der Parallaxe, das hei®t der Bewegung der 
Erde, zuschrieb und seiner Freude sogar in einer ,,Copernicus triumphans“ 
(1727) betitelten Schrift Ausdruck gab. C. A. F. Peters hat aber gezeigt, da 
die von Horiebow der Parallaxe zugeschriebene Differenz im wesentlichen 
von der Ungleichformigkeit des taglichen Ganges der Uhr herriihrte, eine 
Folge des Einflusses der taglichen Temperaturainderung auf ein unkompen- 
siertes Pendel. 

Unter den zahlreichen anderen Versuchen, welche die Astronomen des 
18. Jahrhunderts — freilich vergeblich — machten, um eine Sternparallaxe 
zu entdecken, soll noch der von Bradley erwahnt werden, weil er zu der denk- 
wirdigen Entdeckung der Aberration des Lichtes fiihrte. Das Prinzip seines 
Instruments war dasselbe wie bei Hooke; er bestimmte namlich die Zenit- 
distanz des Sternes y Draconis beim Meridiandurchgang aus der Neigung 
eines Fernrohres gegen ein feines Lot. Seine Messungen waren sehr genau, 
so daB er mit Sicherheit anzugeben vermochte, die Parallaxe des Sternes 
miisse weniger als eine Bogensekunde betragen. Aber er fand dabei eine 
andere jahrliche Oszillation von sehr merkwirdigem Charakter, die von der 
fortschreitenden Bewegung des Lichtes herriithrt, und welche wir im nachsten 
Kapitel beschreiben wollen. Es ist in der Geschichte der Wissenschaften 
schon haufig vorgekommen, dai die Untersuchung irgendeiner Erscheinung 
zu Entdeckungen in wesentlich anderer Richtung und von ganz unerwartetem 
Charakter ftihrte. 

Da es ermiiden wiirde, wenn wir alle die Anstrengungen im einzelnen 
beschreiben wollten, die von verschiedenen Astronomen des 18, Jahrhunderts 
und der ersten Jahrzehnte des vorigen Jahrhunderts gemacht worden sind, 
um die Sternparallaxen zu ermitteln, so mége die Bemerkung gentigen, daB 
sie im allgemeinen auf absoluten Messungen beruhten (Zenitdistanzen) oder 
auf der Messung groBer, durch die Uhr ermittelter Rektaszensionsdifferenzen. 
In beiden Fallen mu8ten meist bedeutende Winkel gemessen werden, welche 
infolge der Temperaturwirkungen auf die Instrumente und aus manchen 
anderen Griinden stets sehr unsicher blieben. Die Resultate aller dieser 
Messungen sind daher auch illusorisch gewesen. 

Im zweiten Jahrzehnt des 19. Jahrhunderts versuchte Bessel auf anderem 
Wege zum Ziele zu gelangen. Er maB, wie Romer, Rektaszensionsunter- 
schiede am Durchgangsinstrumente, machte sich aber von Uhrgang und In- 
strumentalfehlern dadurch méglichst frei, daB er nur scheinbar nahe bei- 
einander gelegene Sterne beobachtete. Das Endresultat war aber auch fiir 
ihh unbefriedigend, da die Genauigkeit seiner Beobachtungen doch nicht 
eroB genug war. Im Prinzip ist Bessels Methode aber durchaus identisch 
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mit der neuerdings von Kapteyn vorgeschlagenen Methode der Parallaxen 
bestimmung am Meridiankreise, auf die wir weiter unten eingehen werden. 

Dies war der Zustand der Dinge bis in die dreiBiger Jahre des 19. Jahr- 
hunderts. Jede spatere und genauere Untersuchung hatte fast immer geringere 
bzw. verschwindende Parallaxen fiir die untersuchten Sterne ergeben, und 
eine gewisse Resignation diesem Problem gegentiber hatte sich bei den meisten 
Astronomen eingestellt. Nur Bessel und Struve verzweifelten an der Lésung 
der Aufgabe nicht, aber sie sahen ein, da sie anders angegriffen werden muBte, 
und daB die Parallaxen nicht durch Kreise oder Uhren, sondern durch mikro- 
metrische Messungen bestimmt werden miiBten. Die Idee dieser Methode 
ist fast so alt als die Erfindung des Fernrohres. Schon Galilei und Huygens 
sprachen die Vermutung aus, daB, wenn ein heller und ein schwacher Stern 
im Gesichtsfelde des Fernrohres nahe beieinander sténden, relative Par- 
allaxen sich zu erkennen geben muBten, da der hellere Stern aller Wahrschein- 
lichkeit nach uns viel niher sei als der schwachere. Ware z. B. der eine Stern 
dreimal so weit entfernt als der andere, so wiirde seine durch die Parallaxe 
hervorgerufene scheinbare Bewegung nur ein Drittel von der des anderen 
sein, und es wiirde eine Parallaxe gleich zwei Dritteln von der des naheren 
Sternes tibrig bleiben, welche entdeckt werden kénnte, wenn man den Winkel- 
abstand beider Sterne Tag fiir Tag ein Jahr hindurch maBe. Solche Uber- 
legungen veranlaBten gegen Ende des 18. Jahrhunderts W. Herschel, den 
Doppelsternen besondere Aufmerksamkeit zu schenken. Er maf in den 
achtziger Jahren eine ganze Reihe in der ausgesprochenen Absicht, eine 
Parallaxe zu finden. Als sich aber, bei eifrigem Suchen nach geeigneten 
Objekten, deren Zahl auSerordentlich stark vermehrte, kam er zu der schon 
frither besonders von Christian Mayer verfochtenen Ansicht, daB wir es bei 
ihnen nicht mit nur scheinbar nahe beieinander stehenden, sondern mit wirk- 
lich benachbarten Sternen zu tun hatten, daB also die Doppelsterne im all- 
vemeinen nicht zur Parallaxenbestimmung dienen kénnten. 

Die Wahrscheinlichkeit, daB ein bestimmter Stern eine meBbare Parallaxe 
besitzt, ist nur sehr gering. Unter der Voraussetzung, daB die Sterne durch- 
schnittlich von gleicher Leuchtkraft sind, ist es klar, daB die helleren Sterne 
im allgemeinen auch die naheren sein werden; andererseits werden auch, 
wenn man annimmt, die Bewegungen der Sterne seien durchschnittlich etwa 
die gleichen, die besonders stark bewegten Sterne die niheren sein. Es werden 
also einesteils die hellen Sterne, anderentecils diejenigen von groBer Higen- 
bewegung der Entdeckung einer Parallaxe giinstig sein. Die beiden Astro- 
nomen, denen wir die Entdeckung der ersten sicheren Parallaxen verdanken, 
gingen von diesen beiden Voraussetzungen aus, der eine von dieser, der andere 
von jener; aber auch ihnen hatte die Bestimmung nicht gelingen kénnen, 
waren sie nicht durch die feinsten MeBapparate unterstiitzt worden, die sie 
auf das vollkommenste zu benutzen verstanden. 
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Als Bessel in Konigsberg Ende 1829 das Fraunhofersche Heliometer 
erhielt, beschloB er sogleich, es auch zur Parallaxenbestimmung zu verwenden, 
er kam aber erst im August 1837 dazu. Als Objekt hatte er den Doppelstern 
61 Cygni gewahlt, der die gréBte damals bekannte Eigenbewegung zeigte, 
indem er seinen Ort unter den benachbarten Sternen um volle 5’’ im Jahre 
andert. Diese Bewegung ist so groB, daB ziemlich sicher auf eine merkliche 
Parallaxe gerechnet werden durfte, obschon die beiden Komponenten dieses 
Sternpaares nicht heller als 5. bis 6. GréBe sind. Und in der Tat, die Be- 
miithungen Bessels wurden belohnt. Aus der ersten, von August 1837 bis 
Oktober 1838 fortgesetzten Beobachtungsreihe fand er die Parallaxe von 
61 Cygni relativ zu zwei schwacheren, symmetrisch stehenden Sternen zu 
031. Das Endresultat aller seiner Messungen war 035. Die Realitat dieser 
Parallaxe konnte nicht bezweifelt werden; man hatte hier zum ersten Male 
die Entfernung eines Fixsternes nach einer Methode bestimmt, die volles 
Vertrauen verdiente. Spatere, zahlreiche Messungen der Parallaxe von 61 
Cygni haben den Besselschen Wert im wesentlichen bestitigt. Gegenwartig 
kann man als wahrscheinlichsten Wert 0’’32 annehmen. 

Der Stern, den W. Struve in Dorpat zur Bestimmung der relativen Par- 
allaxe wihlte, war Wega (a Lyrae). Eine bedeutende Eigenbewegung hat 
dieser Stern zwar nicht, aber er ist einer der hellsten des Sternhimmels, so 
da8 man allen Grund hatte, inn zu den uns naheren zu rechnen. Der Ver- 
cleichstern, den Struve benutzte, war ein Stern 10. GréBe in etwa 43” 
Entfernung; als Mikrometerapparat wurde das Fadenmikrometer des neun- 
zolligen Dorpater Refraktors verwendet. Das Resultat, welches sich aus 
den Messungen von November 1835 bis August 1838 ergab, war eine relative 
Parallaxe von einer Viertelsekunde. Spatere Untersuchungen haben geringere 
Werte ergeben; gegenwartig nimmt man die Parallaxe von Wega zu 0°12 
an, so dab also Wega, obschon etwa 100 mal so hell als jede der Komponenten 
von 61 Cygni, doch mehr als 3 mal so weit von uns entfernt ist. Die Entfernung 
von 206265 Erdbahnhalbmessern, der eine Parallaxe von 1’ entspricht, 
nennt man eine Sternweite (oder auch ,,parsec“); der Stern 61 Cygni ware also 
etwa 31 Sternweiten von uns entfernt, Wega dagegen ungefahr 8 Sternweiten. 
Daneben wird auch als Einheit fiir die Entfernungen der Fixsterne das Lacht- 
jahr gebraucht, d. h. die Strecke, welche das Licht in einem Jahre zuriick- 
legt. Einer Parallaxe von 1’ entspricht eine Entfernung von 3.26 Lichtjahren, 
so daB 61 Cygni 10, Wega etwa 27 Lichtjahre von uns entfernt ist. Um 
aus den durch die Beobachtungen gefundenen relativen Parallaxen die wirk- 
lichen (absoluten) Parallaxen zu finden, hat man an erstere Korrektionen 
anzubringen, welche von den Parallaxen der benutzten Vergleichsterne ab- 
hangen. Diese Parallaxen sind aber unbekannt, und streng genommen ist 
daher die Reduktion der relativen Parallaxen auf absolute unméglich. Da 
aber die Vergleichsterne in der Regel sehr viel weiter entfernt sind, als der 
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Stern, dessen Abstand man bestimmen will, so geniigt es, fiir ihre Parallaxen 
gewisse Durchschnittswerte anzunehmen, welche von den Helligkeiten der Ver- 
eleichsterne abhingen. So ist die Reduktion wenigstens angenahert méglich. 

Ungefahr zu derselben Zeit, als Bessel und Struve ihre ersten Messungen 
relativer Parallaxen anstellten, untersuchte Henderson am Kap der Guten 
Hoffnung den hellsten Doppelstern des Himmels, a Centauri, auf seine Par- 
allaxe. Die Beobachtungen Hendersons bestanden in der Messung von Zenit- 
distanzen mit dem Mauerkreise und waren daher absolute Bestimmungen. 
Aus einer Diskussion seiner eigenen Beobachtungen und einer Messungsreihe 
seines Nachfolgers Maclear fand Henderson die Parallaxe von a@ Centauri 
gleich etwa 1’... Durch Heliometermessungen haben Elkin und Gill neuer- 
dings fir die Parallaxe dieses Sternes den Wert 0°76 gefunden, und diese 
Zahl verdient sehr viel mehr Vertrauen als jener altere Wert. Uberhaupt hat 
sich das Heliometer auf dem Gebiete der Parallaxenbestimmung vortrefflich 
bewahrt, und eine groBe Zahl von Parallaxen ist mit diesem Instrument 
gemessen worden. So haben Chase, Elkin und Smith mit dem gro8en Helio- 
meter der Yale-Sternwarte in Nordamerika die Parallaxen von nicht weniger 
als 244 Sternen untersucht, die sich durch grobe Eigenbewegung oder Hellig- 
keit auszeichnen. Unter den von ihnen erhaltenen Parallaxenwerten liegen 
nur 4 zwischen 0“'30 und 0’’39, 4 zwischen 020 und 0’’29 und 46 zwischen 
0’10 und 0°19. Unter den deutschen Astronomen hat sich besonders Peter 
in Leipzig auf diesem Gebiete groBe Verdienste erworben. 

Mit noch gréBerer Genauigkeit, als sie das Heliometer erméglicht, und 
mit geringerem Arbeitsaufwand kann man die Entfernungen der Fixsterne 
auf photographischem Wege messen. Statt die Lage eines Sternes relativ 
mu den Vergleichsternen direkt am Himmel mit einem Mikrometer oder 
Heliometer zu bestimmen, photographiert man den betreffenden Teil des 
Himmels mit Hilfe eines Refraktors oder eines Spiegelteleskops und miBt die 
Lage der Bilder der Sterne auf der Platte unter dem Mikroskop aus. Wieder- 
holt man die Aufnahmen mehrfach wahrend eines Jahres, so wird das Bild 
eines Sternes mit merklicher Parallaxe gegen die Bilder der tibrigen Sterne 
auf den einzelnen Platten eine verschiedene Lage haben, und aus diesen 
natiirlich 4uB8erst kleinen Verschiebungen laBt sich die Parallaxe des Sternes 
ermitteln. Das Prinzip der Parallaxenbestimmung ist also hier genau das- 
selbe wie bei der Anwendung des Heliometers. Der erste Astronom, der (zu 
Anfang der siebziger Jahre des 19. Jahrhunderts) systematisch photographische 
Aufnahmen zur Parallaxenbestimmung machte, war der Amerikaner Ruther- 
furd; die von ihm erhaltenen Platten sind aber erst viel spater, von Jacoby 
u. a., teilweise verwertet worden. In Europa war Pritchard in Oxford auf 
diesem Gebiete bahnbrechend; doch sind die von ihm ermittelten Parallaxen 
wenig genau. Spater haben dann auch andere Astronomen auf photo- 
graphischem Wege die Entfernungen von Fixsternen gemessen. Besonders 
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sei hier die von Schlesinger mit dem groBen Refraktor der Yerkes-Sternwarte 
ausgefiihrte Beobachtungsreihe hervorgehoben. Obwohl dieses Instrument 
kein photographisches, sondern ein fiir visuelle Strahlen achromatisiertes 
Objektiv besitzt, konnte Schlesinger es doch unter Verwendung von gelb- 
emplindlichen Platten zu photographischen Aufnahmen benutzen und so 
die Parallaxen von 25 Sternen mit hoher Genauigkeit ableiten. Die groBe 
Brennweite des Yerkes-Refraktors laBt dieses Instrument als besonders fiir 
den vorliegenden Zweck geeignet erscheinen, da die mit ihm hergestellten 
Aufnahmen einen so groBen MaBstab besitzen, daf selbst sehr kleine par- 
allaktische Verschiebungen auf ihnen noch sicher meBbar sind. Durch den 
Erfolg der Arbeiten Schlesingers und anderer veranlaBt, haben sich dann 
1914 mehrere, hauptsachlich amerikanische Sternwarten, die im Besitz 
groBer Instrumente sind, zu einer Arbeitsgemeinschaft vereinigt, um die 
photographische Bestimmung von Sternparallaxen in gréBtem Umfange zu 
betreiben. Dieses Unternehmen hat uns bereits die Kenntnis zahlreicher 
Sternparallaxen vermittelt; so waren allein von dem Allegheny-Observatorium 
Anfang 1922 deren schon 365 veréffentlicht, von dem Leander McCormick 
Observatory der Universitat von Virginia 260. Wir diirfen hoffen, daB wir 
in wenigen Jahren einige Tausend Sternparallaxen kennen werden, wahrend 
noch 1900 die Zahl der einigermafen genau bekannten nur gegen 60 betrug. 
Interessant sind auch die Versuche von Kapteyn, welcher eine Methode 
vorgeschlagen und erprobt hat, mit moglichst geringer Mithewaltung eine 
gréBere Zahl von Parallaxen zu bestimmen. Sein Verfahren ist das fol- 
gende. Man photographiert einen bestimmten Teil des Himmels, la8t aber 
die Platte vorlaufig unentwickelt und wiederholt nach einem halben Jahre 
die Aufnahme mit derselben Platte, jedoch in der Weise, daB die Bilder der 
Sterne bei der zweiten Aufnahme dicht neben die der ersten fallen. Hat nun 
irgendeiner der Sterne eine merkbare Parallaxe, so wird er durch seine jahr- 
liche parallaktische Bewegung zur Zeit der beiden Aufnahmen in entgegen- 
gesetztem Sinne verschoben sein. Der Abstand der beiden Bilder dieses 
Sternes wird also verschieden sein von dem Abstande der beiden Bilder der- 
jenigen Sterne, die keine merkliche Parallaxe besitzen, und es ist daher méglich, 
seine Parallaxe relativ zu den letzteren zu bestimmen. Von Kapteyn, de 
Sitter, Kostinsky u. a. sind einige Teile des Himmels in dieser Weise auf 
Parallaxen hin untersucht worden. Besondere Erwahnung verdient die von 
den beiden Erstgenannten ausgefiihrte Bestimmung der Entfernung der als 
,,Hyaden“ bezeichneten Sterngruppe, fiir welche sich im Mittel die sehr 
kleine Parallaxe von 0023 ergeben hat. Das Vertrauen, das man friher 
dieser Methode der Parallaxenbestimmung schenkte, hat indessen durch 
Untersuchungen von Strémgren und von Votte etwas HinbuBe erlitten. 
Mit Hilfe des Heliometers, des Mikrometers und der photographischen 
Aufnahmen erhalt man relative Parallaxen, die uns nur dann die wirklichen 
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Entfernungen liefern, wenn die Vergleichsterne unendlich weit entfernt sind. 
Die Bestimmung absoluter Fixsternparallaxen ist, wie wir gesehen haben, 
sehr viel schwieriger, und sie ist daher auch, nachdem Bessel und Struve 
die Vorteile der Messung relativer Parallaxen klargelegt hatten, im 19. Jahr- 
hundert nur noch einmal in ausgedehnter Weise zur Ausftihrung gelanget. 
Dies geschah in den vierziger Jahren durch C. A. F. Peters, der mit dem 
Vertikalkreis der Sternwarte zu Pulkowa eine Reihe hellerer Sterne durch 
Messung der Zenitdistanzen im Meridian auf ihre Parallaxen priifte. So 
sorefaltig seine Beobachtungen auch waren, so besitzen ihre Resultate doch 
nicht die erforderliche Genauigkeit. Man hat daher lange Zeit hindurch den 
Meridiankreis iiberhaupt als ungeeignet zu Parallaxenmessungen betrachtet, 
bis Kapteyn darauf hinwies, da8 dieses Instrument bei geschickter Anordnung - 
der Beobachtungen und sorgfaltiger Eliminierung der Fehlerquellen recht 
wohl zur Bestimmung relativer Parallaxen benutzt werden kann, wie es ja 
auch schon Bessel, wenn auch ohne Erfolg, versucht hatte (s..S. 195). Kapteyn 
maf mit Hilfe des Meridiankreises und der Uhr die Rektaszensionsunter- 
schiede zwischen dem Sterne, dessen Parallaxe er ermitteln wollte, und einigen 
demselben nahe vorausgehenden und folgenden Sternen von nahezu gleicher 
Deklination. Im Laufe des Jahres andern sich infolge der parallaktischen 
Verschiebung diese Unterschiede, und es kann daher die relative Parallaxe 
des Sternes gegen die Vergleichsterne gefunden werden. Flint in Madison 
(Nordamerika) hat die Parallaxen von ungefaihr 200 Sternen auf diesem Wege 
bestimmt; in Deutschland hat GroSmann in Minchen eine noch weit gréBere 
Arbeit dieser Art unter Anwendung des Repsoldschen unpersénlichen Mikro- 
meters durchgeftihrt; sie umfabt nicht weniger als 765 Sterne. Die Sicherheit 
dieser Bestimmungen kann aber nicht mit derjenigen der photographisch 
gemessenen Parallaxen konkurrieren, und diese Methode ist daher héchstens 
fiir Durchmusterungsarbeiten zu empfehlen. 

Ferner sei noch eine Methode der Parallaxenbestimmung erwahnt, 
die nur auf Doppelsterne anwendbar ist. Im nachsten Kapitel werden 
wir sehen, da man auf spektroskopischem Wege die Bewegung der Sterne 
in der Gesichtslinie (Radialgeschwindigkeit) ermitteln kann, d. h. es laBt 
sich feststellen, um wieviel Kilometer in der Sekunde ein Stern sich uns 
nahert oder sich von uns entfernt. Kennt man diese Bewegung bei den 
Komponenten eines Doppelsternes, und kennt man auBerdem die Klemente 
der elliptischen Bahn, welche die eine Komponente relativ zur andern 
beschreibt, so kann man die Entfernung des Doppelsternes berechnen. 
Auf diesem Wege fand Hussey die Parallaxe des Doppelsternes 6 Equulei 
zu 0"'07, Wright diejenige von « Centauri zu 0’'73, Henroteau die von x Pegasi 
zu 0025, 

Einen weiteren speziellen Fall, in dem eine Parallaxenbestimmung még- 
lich ist, bieten die sogenannten ,,Sternstrome“ dar, d. h. Gruppen von Sternen, 
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welche sich einander parallel und mit gleicher Geschwindigkeit durch den 
Raum bewegen. Wir werden des niheren auf diese Sternstréme in dem Ab- 
schnitt tiber die Bewegungen der Fixsterne eingehen; hier soll nur erértert 
werden, wie es méglich ist, die Entfernungen der Mitglieder eines solchen 
Systems zu berechnen. Wenn sich mehrere Sterne in parallelen, geradlinigen 
Bahnen im Weltraum bewegen, so werden diese Bahnen fiir einen Beobachter, 
wo er sich auch befinden moge, nach den Gesetzen der Perspektive nach einem 
bestimmten Punkt hin zu konvergieren scheinen; ihre Bewegungen an der 
Sphare sind also nach einem bestimmten Punkt, dem Konvergenzpunkt, 
gerichtet. Die Lage dieses Punktes kann leicht ermittelt werden, indem man 
beispielsweise auf einen Himmelsglobus die Richtungen der Eigenbewegungen 
der Sterne auftragt und bis zu ihrem gemeinschaftlichen Schnittpunkte, der 
eben der Konvergenzpunkt ist, verlingert. Rechnerisch kann die Bestim- 
mung des Konvergenzpunktes natiirlich weit schirfer geschehen als nach 
dieser graphischen Methode. Da die Sterne sich in parallelen Linien bewegen, 
so hegt der Konvergenzpunkt unendlich weit entfernt, und daher sind die 
Linien von einem der Sterne und von der Erde zum Konvergenzpunkt ein- 
ander parallel, d. h. diese Linien schlieBen mit der tiber den Stern hinaus 
verlangerten Verbindungslinie Erde-Stern (dem ,,Visionsradius‘) gleiche 
Winkel ein. Der Winkel Stern-Erde-Konvergenzpunkt ist aber offenbar der 
an der Sphare gemessene Winkelabstand S des Sternes vom Konvergenz- 
punkt, die Linie Stern-Konvergenzpunkt bildet also nach dem Gesagten mit 
der Verlangerung des Visionsradius diesen selben Winkel S. Die Bewegung 
des Sternes geht nun in der Linie Stern-Konvergenzpunkt vor sich, S ist 
demnach mit anderen Worten der Winkel, den die Bewegung des Sternes 
mit der Verlangerung des Visionsradius einschlieBt, und dieser Winkel ist 
nach den vorstehenden Uberlegungen zahlenmaBig bekannt. — Ist nun fir 
einen der Sterne des Stromes seine Bewegungskomponente im Visionsradius, 
die Radialgeschwindigkeit, bestimmt worden, so kann aus dieser und dem 
Winkel S die Geschwindigkeit seiner Bewegung im Raume berechnet werden; 
aus dieser und der Radialgeschwindigkeit la8t sich ferner nach den einfachen 
Gesetzen der Zusammensetzung geradliniger Bewegungen auch die Be- 
wegungskomponente senkrecht zum Visionsradius finden. Diese Bewegungs- 
komponente ist aber andererseits als ,,Eigenbewegung“’ des Sternes auch 
in WinkelmaS bekannt. Wir wissen demnach, unter welchem Winkel eine 
bestimmte Strecke in der Entfernung des Sternes erscheint, kénnen also 
seine Entfernung unmittelbar angeben. Die entsprechende Rechnung kann 
man fiir alle Sterne des Systems ausfiihren. Einen besonders merkwiirdigen 
Sternstrom bilden die Hyaden und eine Anzahl sie umgebender Sterne; nach 
der eben auseinandergesetzten Methode ergab sich fiir sie eine Parallaxe von 
0025, wahrend Kapteyn, wie schon erwahnt, dufch direkte Messungen in 
vortrefflicher Ubereinstimmung den Wert 0023 fand. 
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Eine héchst eigenartige Methode, Parallaxen von Fixsternen zu be- 
stimmen, mu8 hier gleichfalls noch auseinander gesetzt werden. Man bezeichnet 
sie als die spektroskopische Parallaxen-Methode; sie ist von Kohlschiitter 
erdacht und erprobt worden. Man kann, wie leicht ersichtlich, fiir einen 
Stern von bekannter Entfernung aus der mit einem Photometer gemessenen 
scheinbaren Helligkeit die wirkliche oder absolute Helligkeit berechnen, 
also z. B. angeben, wievielmal so hell als die Sonne der betreffende Stern 
ist. Es hat sich nun gezeigt, da8 die relativen Intensitaéten gewisser Ab- 
sorptionslinien im Spektrum der Sterne von deren absoluter Helligkeit 
abhangen. Mit Hilfe von Sternen bekannter Entfernung 1aBt sich also eine 
Beziehung zwischen der absoluten Helligkeit und jenen Linien-Intensitaten 
aufstellen. Hat man diese Beziehung einmal ermittelt, so kann man sie be- 
nutzen, um aus den Intensitaéten jener Linien im Spektrum eines Sternes unbe- 
kannter Entfernung seine absolute Helligkeit zu berechnen. Aus dieser und 
der uns bekannten scheinbaren Helligkeit folgt dann aber unmittelbar die 
Entfernung des Sternes. Adams und seine Mitarbeiter haben bereits einen 
Katalog von 1646 auf diese Weise bestimmten Parallaxen veréffentlicht. Die 
Methode ist aber einstweilen nur auf Sterne der Spektralklassen F bis M 
anwendbar (iiber die Spektralklassen siehe das Kapitel tiber die physische 
Beschaffenheit der Sterne). 


Bei den Messungen von Parallaxen hat man mitunter auch negative 
Werte gefunden. Eine solche negative Parallaxe bedeutet im Falle von 
absoluten Messungen, da die Richtungslinien von den entgegengesetzten 
Punkten der Erdbahn nicht nach einem bestimmten Punkte, dem Orte des 
Sternes, konvergieren, sondern da sie divergieren, und daB es also keine 
Lage (Entfernung) des Sternes gibt, die den Beobachtungen entspricht. Bei 
relativen Parallaxen braucht aber der Grund dieser Erscheinung nicht in 
Beobachtungsfehlern zu liegen; sie kann vielmehr auch davon herrihren, 
da der Vergleichstern uns naher steht als der, dessen Parallaxe man be- 
stimmen wollte. 


Im nachstehenden geben wir ein Verzeichnis der bisher gemessenen 
Parallaxen, soweit sie 0’'15 und dariiber betragen. Die Sterne in der Tabelle 
sind teils nach den Sternbildern bezeichnet, teils auch nach den Sternkatalogen 
(von Piazzi, Bradley u. a., B.D. = Bonner Durchmusterung), denen sie 
entnommen sind. Die zweite Kolumne gibt die Helligkeit in GroBenklassen 
an, bei Doppelsternen die Helligkeit beider Komponenten. Einige erst un- 
sicher bestimmte Parallaxen, namentlich von einigen schwacheren Sternen, 
sind fortgelassen, andere durch einen Doppelpunkt als unsicher gekenn- 
zeichnet. Alle Parallaxen, bei denen letzteres nicht der Fall ist, sind durch 
mehrere unabhangige Beobachtungsreihen sichergestellt. Die Tabelle enthalt 
nur solche Parallaxen, welche direkt gemessen und nicht durch eine der oben 
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geschilderten indirekten Methoden der Parallaxenbestimmung erhalten 
worden sind. 


Ent- Ent- 


Stern | GréBe Par- conta ng Stern Grobe Par- ae ne 

allaxe | Licht- allaxe | Liebt- 

jahren jahren 

m Mu m | vr 

Proxima Centauri!) | 11.0 0.77 | 4.2] o Draconis 4.8 %|.0,20 +16 
a@ Centauri 0.38;1.7| 0.76 | 4.3 | 20p Ophiuchi 4.3;6.0} 0.20 | 16 
BarnardsPieilstern?) 9.6 | 0.53 6.1 | 0, Eridani Le kee 1-019) 16 
Lalande 21185 | 74 | 041 | 7.91 & Bootis 4.7;6.6| 0.19 | 16 
a Canis majoris —1.6 0.37 | 8.7] Lalande 46650 e930 OO LG 
AR=115 12m, 9 =| n Cassiopeiae 336 pa Odo ei ae 
— 57° 0’ 12 0.34: | 9.5] Piazzi 14h 212 O10 ecco Oslo mnie 
Cord. Zon. 5° 243 8.3 0.32:/ 10 | B. D. 56° 532 Su, Wale] ale 
T Ceti 3.6 0:32) 10 Lacaille 7194 5.7 Daksa! aly 
é Eridani sity = || OF) al) Groombridge 1618 Gish |) WTS 4 al 
61 Cygni 5.6; 6.3| 0.382 10 | uw Cassiopeiae 5.2 Ose 
a Canis minoris 0.5 Gaal 10 Lalande 18115 T3309) O18: | ols 
Lacaille 9352 | 7 100.299 dt B.D bo® BSI sil OSs aks 
Groombridge 34 8.1 0:29) ie LL Lalande 24774 fe so Ome as 
Posit. mediae 2164 | 8.7; 9.8] 0.28 | 11 Bradley 3077 Bi Oss) i as 
é Indi | 4,7 O26) aie 36 Ophiuchi 5:3; 5.8) 20.18:)| 18 
Arg.-Oeltz. 11677 | 91 Oye || ale, Burnham 416 5.9; 10.0) 0.17: | 18 
Kriiger 60 9.3; 10.8) 0.27 | 12 | Cord. Zon: 32416 | 83 On ae LS 
Arg.-Oeltz. 17415 | 9.3 Dye |) ey) 183, ID), Eh? GBs He eaeemmn ONC) 19 
AR=0"44") 6 =| | Weisse 5 592 371016 | 19 
+ 4° 55’ | 12.3 0.25 | 18 x Tucanae Oa Ossian 20) 
Lacaille 8760 | 66 | 0.25 | 13 | Piazzi 0b 189 5:8; @:2)) O16. | 20 
Lalande 26481 Pr 28 (0.24. | 18 B. D. 13° 5006 SO 9) OalGs | 2 
Bradley 1584 | 61 | 0.23 | 14 | & Ursae majoris 4.4; 4.9} 0.16 | 20 
Lalande 25372 8.7 0.21 | 16 Gron.Areal VIII, 234, 10.3 | 0.16: 20 
a Aquilae 0.9 | 0.21 | 15 | z* Orionis SiO OSL: aimed: 
Weisse 16" 906 8.9 | 0.21:} 15 | e Eridani 43 |.0.15;| 21 
Lalande 21258 ve Sel 0.20 | 16 Lacaille 853 I et) 0.15: 21 
| Bradley 3212 6.2 | 0.15:| 21 


Ks ist sehr auffallig, daB von den hellsten Sternen, die fast alle auf ihre 
Parallaxe hin untersucht worden sind, nur wenige eine groBe Parallaxe be- 
sitzen In der Tat enthalt die obige Tabelle nur vier von den Sternen erster 
GréBe; fiir die anderen geben wir hier die jetzt angenommenen Parallaxen- 
werte: 


1) Ein von Innes entdeckter schwacher Begleiter von « Centauri, der 2° 11’ von « Cen- 
tauri entfernt ist und dieselbe Higenbewegung besitzt. 
2) Dies ist der Stern mit der gréBten bekannten Higenbewegung von tber 10” im 
Jahr, die zuerst von Barnard bemerkt wurde; der Stern befindet sich im Sternbilde 
Ophiuchus. 
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a@ Carinae ... 0.01 C CLIICIS eee tes CLO 
G2 Jy o 6 o 6 Oe @7 iit 5 5 4 6 WYN 
a Aurigae ... 0.07 On \Waupaiingy 4 4 6 OXOa! 
@ Bootis. «.. © 0.12 (2 Geminorum . 0.06 
ei Oaomns 5 6 5 We @ Scorpii .. . 0.03 
a@ Hridani . . . 0.05 a Piscis austr. . 0.14 
B Centauri. . . 0.04 ce Cyen sects O00 
a7 Oraiouniss 4 4 5 X08} @ Leoniss 7. =, 0.03 


Diese Zahlen beweisen, wie wenig wir berechtigt sind, aus groBer Hellig- 
keit ohne weiteres auf groBe Nahe des Sternes zu schlieBen. Andererseits 
lehrt uns die Tabelle, daB& viele schwache Sterne, deren Parallaxen wegen 
ihrer groBen Eigenbewegung gemessen wurden, der Erde verhaltnismaBig 
nahe sind. Im allgemeinen scheint ttberhaupt starke Higenbewegung ein 
besseres Anzeichen groBer Parallaxe zu sein als groBe Helligkeit. Kapteyn 
hat im Jahre 1901 mit Benutzung der bis dahin zuverlassig bestimmten 
Parallaxen eine Untersuchung tiber die Beziehungen zwischen Parallaxe, 
Helligkeit und Eigenbewegung angestellt, nachdem frither schon von Oude- 
mans, Gyldén u. a. ahnliche Arbeiten ausgeftihrt worden waren, und Kapteyns 
Schiller van Rhijn hat im Jahre 1915 diese Untersuchung unter Zugrunde- 
legung des inzwischen sehr angewachsenen Materials an bekannten Parallaxen 
wiederholt. Es hat sich herausgestellt, da fiir Sterne verschiedener Spektral- 
klassen die erwahnten Beziehungen verschieden ausfallen. Die folgende 
Tabelle gibt in stark abgektirzter Form van Rhijns Ergebnisse wieder: 


Spektralklasse A | Spektralklassen F, G, K 


Spektralklasse B 


EB ~ 120) SO) Oy EHO] ILO) HO) | G0. 119,014.20 13.05 10'6.0)' 449.0 
0.0 | 0.00 | 0.00 | 0.00 | 0.00} 0.00 | 0.00 0.00 | 0.00 | 0.00 , 0.00 | 0.00 | 0.00 
0.1 0.04 | 0.03 | 0.02 | 0.02 | 0.03 | 0.02 0.02 | 0.01] 0.03 | 0.02 | 0.02 | 0.01 
0.2 0.07 | 0.06 | 0.04 | 0.03 | 0.05 | 0.04 0.03 | 0.02 | 0.05 | 0.04 | 0.03 | 0.02 
0.5 0,10 | 0.08 0.06 | 0.04 | 0.09 | 0.07 | 0.05 | 0.04 
1.0 | 0.17 | 0.14 0.10 | 0.07 | 0.15 | 0.12 | 0.08 | 0.06 
2.0 | | 0.30 | 0.24 0.17 | 0.12 | 0.24 | 0.19 | 0.14 | 0.10 
4.0 | | 0.38 | 0.30 | 0.22 | 0.16 


Fiir einen Stern der Spektralklasse A und der GréBe 3.0 mit einer Eigen- 
bewegung von 1’0 im Jahre ist also z. B. eine Parallaxe von 0’'14 zu erwarten. 
Selbstverstandlich aber kann die Tabelle nicht in jedem einzelnen Falle den 
richtigen Wert der Parallaxe geben, sie stellt vielmehr nur die durchschnitt- 
lichen Verhaltnisse dar. Da8 die Tabelle fiir Sterne der Spektralklassen B 
und A unvollstandig ist, hat seinen Grund darin, daB gréBere Kigenbewegungen 
bei diesen Sternen, namentlich den B-Sternen, nur selten sind. Es ist tibrigens 
wahrscheinlich, da8 fiir sehr kleine Eigenbewegungen die Tabelle zu kleine 
Werte der Parallaxen ergibt. 
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K AYP T TET TV. 
Das Licht. 


1. Die Bewegung des Lichtes. 


Wir wissen, da wir einen von uns betrachteten Stern nicht so sehen, 
wie er jetzt ist, sondern wie er vor vielen Jahren war, da das Licht, welches 
von ihm ausging, Jahre, vielleicht Jahrzehnte und mehr gebraucht hat, um 
zu uns zu gelangen. Wir wiirden den Stern, falls er jetzt plotzlich erléschen 
sollte, doch noch jahrelang sehen, ehe er unseren Blicken entschwande. 

Es waren die Beobachtungen der groBen Jupitersatelliten, die zuerst 
zu erkennen gaben, da Erscheinungen in den fernen Himmelsraumen ihrer 
Wahrnehmung um einen mehr oder weniger groBen Zeitraum voraus waren, 
da8 also die Geschwindigkeit des Lichtes, die man bis dahin meist fiir un- 
endlich gro8 gehalten hatte, endlich ist. Diese Himmelskérper, die den 
Jupiter in weit kiirzerer Zeit umkreisen, als der Mond die. Erde, werden wegen 
der geringen Neigung ihrer Bahnen und der, GroBe des Jupiter und seines 
Schattens fast bei jedem Umlauf — die drei inneren Trabanten sogar bei 
jedem — verfinstert. Die verhaltnismaBig groBe Genauigkeit, mit der man 
die Zeiten ihres Verschwindens im Jupiterschatten beobachten konnte, und 
der Wert, den solche Beobachtungen fiir Langenbestimmungen hatten, fithrte 
die Astronomen des 17. Jahrhunderts zur Berechnung von Tafeln fiir die 
Erscheinungszeiten dieser Finsternisse. Olaus Rémer (damals in Paris) fand 
nun um 1676, als er die Tafeln seiner Vorganger, speziell D. Cassinis, ver- 
bessern wollte, da diese Finsterniszeiten nicht durch eine gleichmabige 
Bewegung der Satelliten dargestellt werden konnten. War Jupiter in Oppo- 
sition mit der Sonne und die Erde ihm also am nachsten, so stimmten Beob- 
achtung und Rechnung tiberein. Entfernte sich aber die Erde bei ihrem 
Jahreslauf um die Sonne von Jupiter, so wurden die Verfinsterungen immer 
spater gesehen, bis sie endlich beim gréBten Abstande des Jupiter von der 
Erde um volle 22 Minuten zu spat auftraten. Eine solche Ungleichférmig- 
keit — schloB Romer — konnte nicht reell sein, besonders da sie fiir alle 
Satelliten gleichzeitig und in gleichem Betrage eintrat. Mit Recht schrieb 
er sie dem Umstande zu, daB das Licht Zeit gebraucht, um von Jupiter nach 
der Erde zu gelangen, und daB diese Zeit um so gréBer ist, je entfernter die 
Erde von dem Planeten ist. Aus den Beobachtungen folgerte er, daB das 
Licht in 22 Minuten den Erdbahndurchmesser und also in 11 Minuten den 
Abstand von der Sonne nach der Erde durcheilt. 

_ Den nachsten groBen Schritt in der Erkenntnis der fortschreitenden 
Bewegung des Lichtes tat Bradley, dessen in Kew am Zenitsektor angestellte 
Beobachtungen zur Bestimmung der Parallaxe des Sternes y Draconis wir 
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schon Seite 195 erwahnt haben?). Infolge der Parallaxe hatte sich die 
Deklination des Sternes am gré8ten im Juni, am kleinsten im Dezember 
ergeben miissen, wahrend im Frihjahr und Herbst ein mittlerer Wert zu 
erwarten war. Aber das wirkliche Resultat der Messungen war ein ganz 
anderes und wies Erscheinungen auf, die Bradley anfangs durchaus nicht 
zu erklaren vermochte. Zunachst verriet sich kein KinfluB einer Parallaxe, 
indem die Deklinationen im Juni und Dezember gleich waren. Dann aber 
stellte sich heraus, daB die Deklinationen im September etwa 40’ gréBer 
waren als im Marz, wahrend zu diesen Zeiten die Wirkung der Parallaxe die 
cleiche sein muBte. Somit zeigte der Stern zwar eine regelmaBige jahrliche 
Oszillation, aber dieselbe war nicht der Bewegung der Erde in ihrer jahr- 
lichen Bahn entgegengesetzt, wie es die Gesetze der relativen Bewegung er- 
fordern, sondern ging in der Richtung der Bewegung der Erde vor sich. 

Nach langen Erwagungen erkannte Bradley den Grund dieser Erscheinung 
in der Verbindung der fortschreitenden Bewegung des Lichtes mit der Be- 
wegung der Erde in ihrer Bahn. Es wird erzahlt, Bradley ware in einem 
Segelboote auf der Themse gefahren und hatte bemerkt, wie der Wimpel 
desselben bei jeder Anderung in der Richtung des Bootes eine andere Richtung 
des gleichmaBig wehenden Windes anzeigte, Diese einfache Wahrnehmung 
fiihrte ihn zu der Erklarung des zolestischen Phanomens. In Fig. 88 sei S 
ein Stern und OT das auf ihn gerichtete Fernrohr. Wire letzteres in Ruhe, 
so wiirde der von S ausgehende Lichtstrahl nach Durchsetzung des Objektivs 
O.in der Richtung SOT zum Okular gelangen, der Stern wiirde also im Gesichts- 
felde rechts erscheinen. Aber unsere Fernrohre sind nicht in Ruhe, sondern 
werden mit der Erde und allem, was auf ihr ist, mit einer Geschwindigkeit 
von 30 Kilometern in der Sekunde um die Sonne gefiihrt. Gibt der Pfeil die 
Richtung dieser Bewegung an, so beweegt sich das Fernrohr, wahrend der 
Lichtstrahl es durchlauft, um ein kurzes Stiick in der Pfeilrichtung, und der 
Strahl wird daher das Okular 7 nicht mehr rechts, sondern etwas nach links 
treffen, und zwar scheinbar um so viel nach links abweichen, als das Fernrohr 
in der kurzen Zeit fortgertickt ist, die der Strahl vom Objektiv O bis zum 
Okular Z gebraucht hat. Wir werden also den Stern nicht mehr in der wahren 
Richtung TOS sehen, sondern in der Richtung TOS’; der Stern wird in der 
Richtung der Erdbewegung verschoben erscheinen. 


1) Bei diesen Beobachtungen Bradleys und seiner Entdeckung der Aberration darf 
der Name von Molyneux nicht unerwahnt bleiben. Den Zenitsektor in Kew, an welchem 
auch Bradley beobachtete, hatte Molyneux errichtet und die Beobachtungen von y Dra- 
conis mit dem Zwecke, seine Parallaxe zu bestimmen, projektiert und Anfang Dezember 
1725 begonnen; beide Astronomen vereint bemerkten sehr bald die eigentiimliche, mit 
einer parallaktischen Wirkung in Widerspruch stehende Bewegung des Sternes. Scharf- 
sinnige Versuche zur Erklirung der Erscheinung machten beide, die Erklarung selbst 
gelang aber erst Bradley im April 1728 nach dem Tode von Molyneux. 
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Diese Ortsveranderung der Gestirne infolge der Erdbewegung heiBt die 
Abirrung oder Aberration des Lichtes. Ihr Betrag, d. h. die GréBe des Winkels 
SOS’ (Fig. 88) hangt ab von dem Verhiltnis der Geschwindigkeitskomponente 
der Erdbewegung, die senkrecht zur Richtung nach dem Sterne gelegen ist, 
zur Geschwindigkeit des Lichtes. Es sei in Fig. 89 abcd ein Teil der Erdbahn 
(die hier als kreisférmig angenommen werden kann) um die Sonne ©), und 
ein Stern S, den wir uns in so groBer Entfernung zu denken haben, daB der 
Durchmesser der Erdbahn, vom Sterne aus gesehen, fast verschwindend klein 
ist, liege genau in der Ebene der Erdbahn (also in der Ekliptik). Ferner werde 
durch S, a, S, b undS, c die Richtung nach dem Sterne bezeichnet, wenn sich 
die Erde in den Punkten a bzw. 6 und ihrer Bahn befindet, und diePfeile aa’, 
bb’ undcc’ mégen die Richtungund 
GréBe der Geschwindigkeit der Erde *) 
in den Punkten a, 6 und ¢ angeben. 
Alsdann wird der Stern im Punkte a 
infolge des Zusammenwirkens von 
Lichtgeschwindigkeit und Bahnge- 
schwindigkeit in der Richtung a S,’ 
erscheinen. Im Punkte 6 haben wir 
uns die Tangentialgeschwindigkeit 
bb’ in die Komponenten 66’ in der ol 
Richtung von dem Sterne und 6b’’ ; 
senkrecht hierzu zerlegt zu denken, 
da hier nur der Teil der Erdbewe- 
gung, der senkrecht auf S, 6 erfolgt, 
fiir die Aberrationswirkung in Be- 7 
tracht kommt. Infolge der geringeren rig. gg. Fig. 89, 
Bewegung 6b’ wird auch die Ver- 
schiebung eine geringere sein und der Winkel S,b S,’ kleiner als S,aS,’. Im 
Punkte ¢ endlich, der um 90° vom Punkte a entfernt ist, wird die Richtung 
der Erdbewegung cc’ mit der Richtung von dem Sterne ¢ S, zusammenfallen, 
und die Aberrationswirkung ist gleich Null. Im Punkte d wird wiederum eine 
Aberrationswirkung auftreten, die der GroBe nach der in dem entsprechenden 
Punkte 6 gleich, der Richtung nach aber entgegengesetzt ist, indem der Stern 
nicht nach links, sondern nach rechts verschoben erscheinen wird. 

Ein Stern in der Ekliptik wird infolge der Aberrationswirkung demnach 
eine oszillatorische Bewegung in einer geraden Linie ausfiihren. Im Punkte 
ce und in dem ihm gegeniiber liegenden Punkte der Bahn wird der Stern in 
der Mitte dieser Linie stehen; die nach links und rechts gelegenen Endpunkte 
der Linie wird der Stern erreichen, wenn sich die Erde in a bzw. in einem a 
segeniiber liegenden Punkte befindet. Steht der Stern im Pole der Ekliptik, so 
ist die Erdbewegung in ihrem vollen Betrage stets senkrecht zur Gesichtslinie 
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nach dem Sterne gerichtet, und der Stern beschreibt infolgedessen einen 
kleinen Kreis um den Pol der Ekliptik, dessen Durchmesser gleich der Lange 
der vorhin erwahnten geraden Linie ist. Wenn der Stern zwischen der Ekliptik 
und dem Pole derselben gelegen ist, so beschreibt er eine Ellipse, deren groBe 
Achse wieder gleich ist der Lange der Linie oder dem Durchmesser des Kreises, 
deren kleine Achse sich aber in demselben Verhiltnis verkiirzt, als sich der 
Stern der Ekliptik nihert, bis sie bei der Stellung des Sternes in der Ekliptik 
eleich Null wird, womit aus der Ellipse wieder eine gerade Linie geworden ist. 

Wir wollen nun etwas vorgreifen und eine Vorstellung von der Grobe 
dieser Aberrationswirkung zu gewinnen suchen. Die mittlere Geschwindig- 
keit der Erde in ihrer Bahn betragt 30 km in der Sekunde, wahrend sich das 
Licht in der gleichen Zeit um rund 300000 km fortbewegt. In dem recht- 
winkligen Dreieck mit den Katheten 30 und 300000 entspricht dann der 
kleinste Winkel dem Maximalbetrage der Aberration. Dieser Winkel 1aBt 
sich nun leicht berechnen; das angegebene Verhaltnis der Katheten ist namlich 
die trigonometrische Tangente des Winkels, und dieser ergibt sich zu 20’'6. 

Auch durch die Drehung der Erde um ihre Achse wird eine Aberrations- 
wirkung hervorgebracht, die aber wegen der viel geringeren Geschwindigkeit, 
die ein Punkt der Erdoberflache infolge der Achsendrehung besitzt, im Maxi- 
mum, namlich wenn der Beobachter sich auf dem Erdaquator und der Stern 
sich im Meridian befindet, nur 0”3 betragen kann; sie wird zum Unter- 
schiede von der jdahrlichen die tégliche Aberration genannt. 

Die Aberrationskonstante lat sich durch astronomische Beobachtungen 
bestimmen, und zwar ist die hierzu wohl am haufigsten gebrauchte Methode 
die, daB man Zenitdistanzen geeigneter Sterne zu den Zeiten miBt, zu welchen 
die Wirkung der Aberration auf den Sternort am gréBten ist. Aber auch die 
Beobachtung der Rektaszension geeigneter Sterne, z. B. des Polarsterns, 
kann demselben Zwecke dienen. Gro8e Beobachtungsreihen zur Bestim- 
mung der Aberrationskonstante sind besonders auf der Pulkowaer Stern- 
warte durch Peters, Struve, Nyrén u. a. ausgefiithrt worden; der aus zehn 
solcher Untersuchungen abgeleitete Mittelwert ist 20’493. Aus 24 Beob- 
achtungsreihen, die auf anderen Sternwarten nach verschiedenen Methoden 
angestellt worden sind, fand Newcomb 20463. Bestimmungen aus den 
letzten Jahren gaben nur wenig abweichende Werte; so fand z. B. Hough 
20'’44, L. Becker 20745, H. 8. Jones 2047, Ross 2050 usw. Die groBen 
Kphemeridensammlungen von Berlin, Greenwich, Paris und. Washington be- 
nutzen den auf der Conférence internationale des étoiles fondamentales zu 
Paris angenommenen Wert 2047, der gegenwirtig als der wahrscheinlich 
beste ganz allgemein im Gebrauch ist. 

Seit eimigen Jahren ist nun noch eine neue Methode zur Bestimmung 
der Aberrationskonstante und damit (vgl. S. 192) der Sonnenparallaxe in 
Anwendung gekommen, welche auf der spektroskopischen Messung der Radial- 
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geschwindigkeiten der Fixsterne (vel. den nachsten Abschnitt ,,Die Spektral- 
analyse‘ und Vierten Teil, Kapitel I, Abschnitt 4, ,,Die Bewegungen der 
Sterne‘) beruht. Indem wir den spateren, ausfiihrlichen Erérterungen vor- 
ereifen, mége hier bemerkt werden, da8 man mit Hilfe des Spektroskops 
ermitteln kann, um wieviele Kilometer in der Sekunde sich die Entfernung 
eines Sternes vom Beobachter andert. Diese als ,, Radialgeschwindigkeit*‘ 
bezeichnete Anderung wird nun nicht nur durch die Bewegung des Sternes 
relativ zum Sonnensystem bedingt, sondern auch dadurch, daB die Erde 
sich in jahrlichem Umlauf um die Sonne bewegt. Denken wir uns z. B. einen 
genau in der Ebene der Erdbahn gelegenen Stern, so wird an einem bestimmten 
Tage des Jahres die Bewegung der Erde in ihrer Bahn genau auf diesen Stern 
zu gerichtet sein, ein halbes Jahr spater genau von ihm weg. Lediglich infolge 
der Bewegung der Erde wird der Stern an dem ersten Datum sich uns um 
30 km in der Sekunde zu nihern, an dem zweiten Datum sich um den- 
selben Betrag von uns zu entfernen scheinen. Ks ist leicht ersichtlich, dab 
man auf Grund dieses Umstandes die Geschwindigkeit der Erde in ihrer Bahn 
ermitteln kann. Vorausgesetzt ist hierbei, daB die Geschwindigkeit des Lichtes 
bekannt ist, denn die Verschiebungen der Spektrallinien, die man zur Bestim- 
mung der Radialgeschwindigkeit messen mu8, hingen ab von dem Verhialtnis 
der letzteren zur Geschwindigkeit des Lichtes. Siecht man die Lichtgeschwindig- 
keit nicht als bekannt an, so kann man nicht die Radialgeschwindigkeit 
selbst, sondern nur das genannte Verhaltnis berechnen. Dieses Verhaltnis gibt 
aber, wie wir weiter oben gesehen haben, direkt die Aberrationskonstante, 
und man kann diese daher auf spektroskopischem Wege bestimmen. 

Die ersten Messungen zu diesem Zwecke wurden von Kistner in Bonn 
in den Jahren 1904/05 versuchsweise angestellt, und zwar benutzte er dabei 
den Stern Arktur. Seine Versuche fielen sehr ermutigend aus, und es wurde 
daraufhin von den Astronomen der Sternwarte in Kapstadt eine gréBere 
Beobachtungsreihe unternommen, die sich auf die Beobachtung der Radial- 
geschwindigkeiten von sieben hellen Sternen erstreckte. Die von Halm aus- 
gefiihrte Diskussion der Messungen ergab als Wert der Aberrationskonstante 
den Betrag 2047, in Ubereinstimmung mit dem jetzt gebrauchlichen Werte. 

Gehen wir von der Zahl 20’47 als bestem Werte der Aberrationskonstante 
aus, so folet, daB die Geschwindigkeit des Lichtes 10076.4mal so groB ist, 
als die der Erde in ihrer Bahn. Hieraus kénnen wir dann die Zeit, welche 
das Licht von der Sonne bis zur Erde (Lichtzeit) gebraucht, ganz unabhangig 
vondem aus den Beobachtungen der Jupitersatelliten abgeleiteten Werte finden. 
Dividieren wir die siderische Umlaufszeit der Erde durch 10076.4, so finden 
wir 52™ 1159 als die Zeit, in welcher das Licht die Erdbahn durchlaufen wiirde, 
und durch weitere Division mit 2 74) erhalten wir 8™ 18°5 (498.5) als Lichtzeit. 

1) Die Ludolphsche Zahl 7 = 3.14159 . . . stellt egenuaaien das Verhiltnis des Kreis- 
umfanges zum Durchmesser dar. 
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Wir sahen bereits, daB Romer aus den Verfinsterungen der Jupiter- 
trabanten dafiir den Wert von 11™ fand. Der Unterschied von 2™ 41°5 ist 
nun zwar bedeutend, aber doch nicht so groB, daB er nicht aus der Unge- 
nauigkeit der Beobachtungen, die Roémers Resultat zugrunde lagen, erklart 
werden kiénnte. In der Tat fand Delambre aus einer sehr umfangreichen 
Untersuchung aller Finsternisse zwischen 1662 und 1802 den Wert 493°2. 

Die hiernach noch vorhandene kleine Differenz (5°) ist durch eine Unter- 
suchung von Sampson zum Verschwinden gebracht worden. Dieser hat die 
photometrischen Beobachtungen der Jupitersatellitenverfinsterungen be- 
arbeitet, welche Pickering auf der Harvard-Sternwarte angestellt hat. Die 
Satelliten verschwinden namlich, da sie merkliche Durchmesser haben, beim 
Eintritt in den Schatten des Jupiter nicht momentan, sondern sie riicken 
genau wie der Erdmond bei einer Mondfinsternis nach und nach weiter in 
den Schatten und werden dadurch allmahlich schwacher bis zum ginzlichen 
Verschwinden. In umgekehrter Reihenfolge spielt sich der Vorgang bei einem 
Austritt ab. Beobachtet man nun den ganzen Verlauf einer Verfinsterung photo- 
metrisch, so kann man aus einer solchen Beobachtungsreihe die Momente 
des vélligen Verschwindens und des Wiedererscheinens mit gréBerer Genauig- 
keit entnehmen, als wenn man nur diese beiden Momente allein beobachtet. 
Die Auffassung gerade dieser wird namlich durch die verschiedensten Ein- 
fliisse (Lichtstirke des Fernrohres, Empfindlichkeit des Auges des Beob- 
achters, Durchsichtigkeit der Luft usw.) gestért. Aus der Bearbeitung der 
Pickeringschen Messungen fand nun Sampson in fast volliger Ubereinstimmung 
mit dem aus der Aberrationskonstante abgeleiteten Werte 498°7 als Lichtzeit. 
Durch diese Ubereinstimmung wird zugleich bewiesen, daB die Lichtgeschwin- 
digkeit unabhangig ist von der Beschaffenheit des Lichtes, daB es also gleich- 
giiltig ist, ob wir direkt ausgesandtes Fixsternlicht oder reflektiertes Sonnen- 
licht in Betracht ziehen. 

Die beschriebenen Methoden geben uns nur die Zeit, welche das Licht 
gebraucht, um von der Sonne zur Erde zu gelangen, nicht aber die Fort- 
pflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes. Um diese aus der ersteren zu be- 
stimmen, miissen wir die Entfernung der Sonne kennen. Dividieren wir 
diese Entfernung durch 498.5, so haben wir die Geschwindigkeit des Lichtes,. 
d. h. den Weg, welchen das Licht in einer Sekunde zuriicklegt. Kénnen wir 
umgekehrt durch Experimente auf der Erde die Lichtgeschwindigkeit finden, 
so erhalten wir durch Multiplikation mit 498.5 sofort die Entfernung der 
Sonne. Bedenkt man aber, wie ungeheuer groB jene Geschwindigkeit ist, so 
begreift man, wie schwierig sie sich durch Experimente bestimmen 1aBt. 
Sehr selten nur kénnen Gegenstande auf der Erdoberflache in einer Entfernung 
von 70 oder 80 Kilometern deutlich gesehen werden, und eine solche Distanz. 
durcheilt das Licht im viertausendsten Teile einer Sekunde. Wie zu erwarten, 
waren demnach alle friiheren Versuche, die Zeit zu bestimmen, welche das, 
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Licht gebraucht, um solche auf der Erde erreichbare Entfernungen zu durch- 
laufen, vollkommen vergeblich. Galilei war der erste, welcher derartige Ver- 
suche anstellte, und seine Methode verdient Erwaihnung, da sie das Prinzip 
zeigt, nach welchem solche Bestimmungen gemacht werden kénnen. Er 
stellte in der Dunkelheit zwei Beobachter in einigen Kilometern Entfernung 
voneinander auf, jeden mit einer Laterne, welche in einem Moment bedeckt 
werden konnte. Der eine Beobachter, A, hatte seine Laterne zu bedecken, 
und der entfernte, B, bedeckte die seinige auch, sobald er das Licht verschwin- 
den sah. Damit nun A das Verschwinden des Lichtes von B sah, muBte das 
Licht den Weg von A nach B und zuriick durchlaufen. Nehmen wir an, das 
Licht gebrauchte eine Sekunde, um von A nach B zu gelangen, so wiirde B 
noch eine Sekunde nach der Bedeckung das Licht von A wahrnehmen, und 
ebenso A das von B. Abgesehen von der Zeit, die B gebraucht, um sein Licht 


Fig. 90. 


zu verdecken, wiirden also zwei Sekunden vergangen sein zwischen der Zeit, 
wo A sein Licht verdeckte, und wo er das von B verdeckte verschwinden sah. 

Natiirlich fand Galilei durch diese rohe Methode tiberhaupt keinen 
Zeitunterschied. Eine Erscheinung, die, um sich durch die angegebene Ent- 
fernung fortzupflanzen, nur den hundertsten Teil von einer Tausendstel- 
sekunde gebrauchte, muBte sich notwendigerweise als momentan. darstellen. 
Immerhin ist. das Prinzip durchaus richtig und in gewisser Hinsicht dasselbe, 
auf dem auch die verfeinerten Methoden der Neuzeit beruhen; denn ein 
wesentliches Moment dabei, die Verdoppelung der Distanz und demzufolge 
des Zeitintervalls zwischen dem Geben und dem Empfangen des Lichtsignals, 
kommt auch bei Fizeau und Foucault zur Anwendung. Die Art und Weise, 
wie der franzésische Physiker Fizeau in den vierziger Jahren. des vorigen 
Jahrhunderts die Lichtgeschwindigkeit bestimmte, erlautert schematisch die 
vorstehende Fig. 90. Ein Licht Z wirft vermittels dreier Linsen und eines 
Glasspiegels P seine Strahlen nach einem etwa 9 Kilometer entfernten Spiegel 
S, der sie in derselben Richtung wieder reflektiert. Das in der Strahlenrichtung 
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stehende Auge A sieht den durch P hindurch gegangenen Teil des reflek- 
tierten Lichtes. An der Stelle, wo nach Spiegelung an P ein Bild des Licht- 
punktes Z entsteht, befindet sich der gezahnte Umfang eines Rades R, welches 
in sehr rasche Umdrehung versetzt werden kann. Ist das Rad in Ruhe, so 
sieht A entweder Licht, oder es hat Dunkelheit, je nachdem eine Liicke oder 
ein Zahn sich in dem Wege des Lichtes befindet. Wird das Rad in Drehung 
versetzt, so fallt das Licht zwischen den Zahnliicken hindurch nach S, wird 
reflektiert und gelangt zum Auge zuriick. Ist nun aber die Drehgeschwindig- 
keit des Rades so gro8, daB in der Zeit, welche das Licht gebrauchte, um 
nach S und wieder zuriick zu gelangen, ein Zahn an die Stelle der Liicke ge- 
treten ist, so wird das Licht von dem Zahn aufgefangen, und das Auge hat 
Dunkelheit. Dreht sich das Rad doppelt so rasch, so wird jetzt wieder eine 
Liicke da sein, wenn das Licht von S zuriickgekehrt ist, das Auge wird das- 
selbe also wahrnehmen. Bei dreifacher Geschwindigkeit des Rades ist wiederum 
Dunkelheit fiir A, bei vierfacher 
Licht usf. Kennt man die Um- 
drehungsgeschwindigkeit des Ra- 
des und die Zahl der Zahne, 
so laBt sich leicht die Zeit be- 
rechnen, in der ein Zahn an die 
Stelle einer Liicke tritt, und die 
kleinste Drehungsgeschwindig- 
keit, fiir welche dies stattfindet, 
das Auge also kein Licht wahr- 
nimmt, gibt dann die Zeit, welche 
das Licht braucht, um von P nach 
S und zuriick zu gelangen. Der Spiegel S im Fizeauschen Experiment 
vertritt die Stelle der Laterne des Beobachters B bei Galileis Versuchen. 
Auf diesem Wege fand Fizeau die Geschwindigkeit des Lichtes zu 315324 km 
in der Sekunde. 

So schén und sinnreich auch diese Methode ist, so wird sie durch die 
von Foucault angewandte doch noch tibertroffen. Bei derselben tritt an die 
Stelle des rotierenden Rades ein rotierender Spiegel. Wheatstone hatte nim- 
lich bereits viel frither darauf aufmerksam gemacht, daB mit Hilfe eines 
rotierenden Spiegels auBerordentlich kleine Zeitintervalle gemessen werden 
kénnen. Das Prinzip von Foucaults Methode ist kurz das folgende. AB 
(Fig. 91) sei ein ebener, um die Achse X rotierender Spiegel und C ein fester 
Konkavspiegel, dessen Kriimmungsmittelpunkt mit X zusammenfallt. O. sei 
ein leuchtender Punkt, der einen einzelnen Lichtstrahl OX aussendet. Dieser 
Strahl wird vom Spiegel 4 B im Punkte X nach dem Konkavspiegel C reflek- 
tiert, trifft diesen stets normal und geht in derselben Richtung nach X wieder 
zuriick und von da wieder nach O, so da er einem in £ befindlichen Auge 
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aus O zu kommen scheint. Wie auch der Beobachter den Spiegel dreht, der 
Strahl OX wird immer in derselben Richtung, nach #, zuriickkehren und 
nur den Spiegel C an anderen Punkten treffen. Wird der Spiegel AB aber 
in so rasche Drehung versetzt, daB er, wenn der Strahl von C nach X zuriick- 
kommt, die Lage A’B’ angenommen hat, so wird der Strahl nicht mehr in 
der Richtung XE reflektiert, sondern nach H’, wo XE’ dem Reflexions- 
gesetze zufolee von XE um den doppelten Betrag der Winkeldrehung von 
AB abweicht. Kennt man dann die Umdrehungsgeschwindigkeit des Spiegels 
und miBt den Winkel 2X £’, so kann die Zeit, welche der Strahl von X nach 
C und zuriick gebraucht hat, leicht gefunden werden. 

Offenbar kann der Beobachter nicht ein kontinuierliches Licht bei 2’ 
sehen, weil der Strahl nur zuriickgeworfen werden kann, wenn der rotierende 
Spiegel den Strahl nach irgendeinem Punkte des festen Konkavspiegels C 
wirft. Wirklich gesehen wird nur eine Reihenfolge von Lichtblitzen, indem 
jedesmal ein Blitz erscheint, wenn der rotierende Spiegel durch die Lage A’ B’ 
geht. Rotiert der Spiegel indessen sehr rasch, so werden diese Blitze dem 
Auge ein kontinuierliches Licht zu bilden scheinen, welches aber schwacher 
ist, als wenn der Spiegel sich in Ruhe befindet: Abgesehen von dieser Schwa- 
chung des Lichtes bringt der Mangel vollkommener Kontinuitat keine Stérung 
hervor. Auf solche Art fand nun Foucault (1862) die Geschwindigkeit des 
Lichtes zu 298574 km. 

Diese Methode ist so fein und empfindlich, daB selbst der millionste 
Teil einer Zeitsekunde auf diese Weise mit groBer Genauigkeit gemessen 
werden kann. Ihre Vervollkommnung verdankt sie den vereinten Bemiihungen 
verschiedener Physiker. Die erste Idee riihrt, wie schon erwahnt, von Wheat- 
stone her, der mit einem derartigen schnell rotierenden Spiegel die Dauer 
des elektrischen Funkens ma8. Dann zeigte Arago, daB auf diese Weise 
entschieden werden kénne, ob die Lichtgeschwindigkeit in Luft oder in Wasser 
groéBer sei. Fizeau und Foucault endlich verbesserten den Aragoschen Apparat 
noch weiter durch Einfiihrung des konkaven Spiegels und brachten ihn 
dadurch zu seiner heutigen Vollendung. 

Man hat sich indessen nicht mit dem letzten Foucaultschen Resultat 
beeniigt. Der franzésische Physiker Cornu wiederholte 1872 und 1874 die 
Versuche, und zwar nach der alteren Fizeauschen Methode. Seine ersten 
Ergebnisse stimmten mit dem oben erwaihnten Foucaultschen Resultat gut 
iiberein und deuteten héchstens eine kleine VergréBerung der Lichtgeschwin- 
digkeit, auf 298731 km, an. Nach zwei Jahren wiederholte er indessen die 
Experimente, und zwar mit noch vollkommneren Mitteln. Durch ein passendes 
Fernrohr wurden Lichtblitze von der Pariser Sternwarte nach dem Turme 
von Montlhéry, in eine Entfernung von etwa 24 km, gesandt und von dort 
zuriickempfangen. Das feingezahnte Rad konnte mehr Ar 1600 Umdrehungen 
in einer Sekunde machen, und die Zeit wurde mittels eines Elektro-Chrono- 
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graphen, welcher die Radumdrehungen registrierte, genauer als auf eine 
tausendstel Sekunde bestimmt. Bei der genannten Entfernung und mit der 
gréBten Radgeschwindigkeit war Cornu imstande, 20 Zahne des Rades passieren 
zu lassen, bevor die Lichtblitze zuriickkamen und dieselben bei ihrer Riick- 
kehr am 21. Zahne aufzufangen. Die Bestimmungen wurden indessen nicht 
nur bei der gréBten, sondern auch bei geringeren Geschwindigkeiten des Rades 
(4 bis 21 Zahne) gemacht. Aus diesen Versuchen von Cornu folgte die Licht- 
geschwindigkeit zu 300028 km. 
Weitere Bestimmungen legen vor von 


Michelson, 1879 (Methode von Foucault) 299910 km 
Young-Forbes, 1881 (__,, ,, Fizeau ) 301384 ,, 
Newcomb, 1882 oe, ,, Foucault) 299860 ,, 
Michelson, 1882 Cree, », Foucault) 299853 _,, 
Perrotin, 1900 Cras » Bizeau ).299900 ,, 


Gegenwartig betrachtet man den von Newcomb abgeleiteten Wert 
299860 km als den besten; er diirfte nur auf etwa 30 km unsicher sein. 


2. Die Spektralanalyse, 


Das Auge ist nicht nur befahigt, die Schwingungen des Athers als Licht 
aufzufassen, sondern auch Unterschiede in der Geschwindigkeit der Schwin- 
gungen, oder, was auf dasselbe hinauslauft, in der Lange der Lichtwellen 
wahrzunehmen. Auf dieser Eigenschaft des Auges beruht es, da8 wir uns 
an der Farbenpracht erfreuen konnen, welche uns die Natur darbietet. Strahlt 
von einer Lichtquelle Licht jeder Art aus, so erscheint sie uns wei; sendet 
sie nur eine einzige Art des Lichtes aus, also nur Licht von einer bestimmten 
Wellenlinge, so erscheint sie in einer ganz reinen Farbe. Zwischen diesen 
Grenzfallen sind alle anderen méglich, und hierdurch entstehen die zahlreichen 
verschiedenen Farbentone. 

Es mu8 als eine der schénsten geistigen Errungenschaften des ver- 
flossenen Jahrhunderts betrachtet werden, daB es gelungen ist, das Licht, 
_ welches uns ein leuchtender Kérper zusendet, und sei es auch aus den fernsten 
Gegenden des Weltalls, auf seine Zusammensetzung zu untersuchen und 
hieraus Schliisse auf die chemische Beschaffenheit des Korpers zu ziehen, ja 
sogar seine Bewegung durch Untersuchung seines Lichtes mit erstaunlicher 
Sicherheit festzustellen. Alles das gewahrt heutzutage die Spektralanalyse, 
ein Wissenszweig, der um die Mitte des vorigen Jahrhunderts kaum dem 
Namen nach, jedenfalls aber noch nicht semem Wesen nach bekannt war. Zu 
jener Zeit wiirde jedermann denjenigen, welcher ihre Erfolge geweissagt hatte, 
fiir einen Phantasten gehalten haben. Wir wollen versuchen, dem Leser zu- 
nachst einen kurzen Einblick in das Wesen der Spektralanalyse zu geben; in 
spateren Kapiteln dieses Buches sollen dann die wichtigsten der mit Hilfe 
dieses neuen Forschungsmittels gewonnenen Resultate angefiithrt werden. 
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Die zur Untersuchung des Lichtes notwendige Zerlegung in seine elemen- 
taren Bestandteile, die Spektralfarben, kann auf verschiedene Weise erfolgen, 
am einfachsten mit Hilfe eines Prismas. Alle Lichtstrahlen werden an der 
Grenzilache verschieden dichter Medien (Luft, Glas), wenn sie nicht senk- 
recht auf dieselbe auffallen, aus ihrer urspriinglichen Richtung abgelenkt (ge- 
brochen), und zwar verschieden stark je nach ihrer Wellenlinge oder Farbe, 
die violetten am starksten, die roten am wenigsten. Fallt demnach ein Biindel 
weiBen Lichtes auf ein Glasprisma, so wird es zerlegt; man erhalt nach dem 
Durchgange das Lichtbiindel divergierend in den Farben des Regenbogens: 
Rot, Orange, Gelb, Griin, Blau, Indigo, Violett. Fangt man ein derartig 
zerlegtes Lichtbiindel mit einem weiBen Schirme auf, so nennt man das ent- 
stehende farbige Lichtband ein Spektrum. Diese Erscheinung war zwar schon 
Newton (1672) bekannt, der die Gesetze der Dispersion der Lichtstrahlen 
im wesentlichen ergriindet hatte; doch standen ihm nur sehr unvollkommene 
Prismen zur Verfiigung, auch lie8 er das Sonnenlicht durch breite, runde 
Offnungen in einem Schirme hindurchgehen, so da8 sich die Farben infolge 
des zu groBen Durchmessers der Offnungen zum Teil iibereinander lagerten 
und kein reines Spektrum entstand. Wollaston (1802) war der erste, der 
an Stelle der runden Offnung einen feinen Spalt zur Anwendung brachte, 
zu dem er die brechende Kante des Prismas parallel stellte, und er erhielt 
so zum ersten Male reine Farben. Ein Spektrum, welches mit Hilfe eines 
Spaltes erzeugt ist, kann man sich vorstellen als eine ununterbrochene (kon- 
tinuierliche) Aneinanderreihung von Spaltbildern, welche aber alle von ver- 
schiedener Farbe sind, und es liegt auf der Hand, da das Spektrum um so 
reiner wird und die einzelnen Teile des Spektrums um so homogener werden, 
je enger der Spalt ist. Wollaston fand bei dieser Anordnung, daB das Spektrum 
welches die Sonnenstrahlen lieferten, nicht véllig kontinuierlich, sondern 
von mehr oder weniger kraftigen dunklen Linien durchzogen war. Er schenkte 
jedoch dieser Erscheinung nur geringe Aufmerksamkeit; erst Fraunhofer 
untersuchte diese Linien genauer und fand, da sie im Sonnenspektrum, 
sowie auch in den Spektren einiger der helleren gelblichen Sterne stets dieselbe 
Lage inne hatten, in den Spektren einiger anderer Sterne dagegen sich ab- 
weichend verhielten. Er verfolgte diese Eigentiimlichkeit der Sternspektra 
nicht weiter, benutzte indessen die Linien des Sonnenspektrums, von denen 
er die auffalligsten mit Buchstaben bezeichnete, bei seinen optischen Unter- 
suchungen tiber die Brechungsverhaltnisse verschiedener Glassorten, und zwar 
lediglich als Marken im Spektrum; sie wurden spater nach ihm Fraunhofersche 
Linien genannt. Man erkannte auch, daB das Licht einer Kerzenflamme 
ein kontinuierliches Spektrum ohne Fraunhofersche Linien gibt, daB eine 
Natriumflamme ein Spektrum liefert, welches nur aus einer hellen Doppel- 
linie im Gelb besteht, und daB sich diese Doppellinie genau an dem Orte 
zeigt, wo im Sonnenspektrum die dunkle Fraunhofersche Doppellinie D 


216 Il. Praktische Astronomie. 


steht; aber man wuBte diesen Tatsachen nicht recht auf den Grund zu 
kommen, obwohl man ihre Bedeutung ahnte. Angstrom kam im Jahre 1853 
von der praktischen Seite her der Erkenntnis des wahren Sachverhaltes sehr 
nahe, aber erst im Jahre 1858 gelang es Kirchhoff, das Ratsel zu lésen durch 
theoretische Betrachtungen, welche von eingehenden praktischen, im Vereine 
mit Bunsen angestellten Untersuchungen begleitet waren. 

Wenn ein fester oder fliissiger Korper bis zur WeiBglut erhitzt wird, 
so sendet er Licht von allen Strahlengattungen aus. Wird dieses Licht im 
Spektroskop (so werden diejenigen Instrumente genannt, welche zur Beob- 
achtung der Spektra dienen, und die wir am Schlusse dieses Abschnittes 
kennen lernen werden) zerlegt, so entsteht ein kontinwerliches Spektrum 
ohne jede Unterbrechung. Welche chemische Zusammensetzung der gliihende 
Kérper hat, ob Metall, ob Stein, ist hierbei ganz gleichgiltig; es tritt keine 
Verschiedenheit des Spektrums ein. Die Spektralanalyse ist daher nicht 
imstande, bei gliihenden festen oder fliissigen Kérpern die chemischen Bestand- 
teile zu bestimmen. Auch bei den meisten festen Korpern, die nicht selbst 
leuchten, sondern wie der Mond nur fremdes Licht aussenden, wird das Spek- 
troskop nicht imstande sein, etwas tiber ihre physikalische und chemische 
Beschaffenheit auszusagen. Die von diesen Kérpern ausgehenden Licht- 
strahlen sind ihrem Wesen nach nicht verandert worden, ihr Licht zeigt daher 
nur die Higenschaften der primaren Lichtquelle an, in unserem Planeten- 
system die der Sonne. Eine Ausnahme machen aber schon solche Korper, 
die mit Atmosphaéren umgeben sind, z. B. die groBeren Planeten. Das 
von diesen zu uns gelangende Sonnenlicht ist zum Teil zweimal durch die 
Atmospharen derselben gegangen — zum zweiten Male nach der Reflexion 
an der Oberfliche der Kérper —, und es kénnen hierdurch Anderungen im 
Spektrum auftreten, aus welchen man wenigstens Schliisse auf die Zusammen- 
setzung der Atmospharen ziehen kann. 

Im Gegensatze zu den gliithenden festen oder fliissigen Kérpern senden 
gliihende Gase+) und in Dampfform tibergeftihrte feste und fliissige Kérper 
im allgemeinen nicht alle Strahlengattungen aus, sondern nur eine beschrankte 
Zahl. Jede ausgesandte Strahlengattung aber erscheint im Spektrum als 
eine helle Linie, und deshalb besteht das Spektrum eines Gases oder Dampfes 
aus einzelnen Linien, es ist ein diskontinwerliches Spektrum. Fiir jeden Stoff 
ist die Anzahl und die Anordnung dieser Linien eine andere, so daB es hier- 
durch méglich ist, die verschiedenen Stoffe voneinander zu unterscheiden. 
So erzeugt z. B. Natriumdampf eine sehr helle Doppellinie im Gelb, Thallium- 
dampf eine sehr charakteristische Linie im Griin; andere Metalle, wie Kalzium, 


1) Bei einer Leuchtflamme (Kerze, Leuchtgas, Petroleum) sind es nicht gliihende 
Gase, sondern die gliihenden Kohlenstoffteilchen, welche der Flamme ihre Leuchtkraft 
verleihen; daher erhalt man bei der spektralen Zerlegung des Flammenlichtes stets ein 
kontinuierliches Spektrum. 
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Strontium, Barium, geben schon eine Reihe von Linien durch das ganze 
Spektrum hindurch, wenn ihre Dimpfe glithen, und Eisendampf z. B. erzeugt 
mehrere tausend helle Linien, welche iiber das ganze Spektrum zerstreut sind. 
Manche Gase geben Spektra, in denen die Linien eine gewisse rhythmische An- 
ordnung zeigen, indem Liniengruppen von ahnlicher Zusammenstellung mehr- 
fach wiederkehren. So gibt z. B. gliihender Kohlenwasserstoff ein sogenanntes 
Bandenspektrum, welches aus vier bis fiinf Gruppen von Linien besteht, deren 
Anordnung dadurch auffallig ist, daB sie von der roten Seite des Spektrums her 
plotzlich mit einer sehr starken Linie beginnen, auf welche alsdann eine Anzahl 
Linien von abnehmender Starke und in zunehmendem Abstande folgt. 

Wie schon eingangs erwahnt, spielt die Entfernung der Lichtquelle 
hierbei keine Rolle, und es ist ganz gleichgiiltig, ob sich der gliihende Dampf 
unmittelbar vor dem Spalte des Spektroskops oder in den unermeBlichen 
Weiten der Sterne befindet. 

In vielen Fallen geniigt der bloBe Anblick eines Spektrums, um zu ent- 
scheiden, welchem Gase oder Metalldampfe dasselbe angehért; im allgemeinen 
ist es jedoch erforderlich, zur Identifizierung Messungen auszufithren, und 
es ist deshalb als eine Hauptaufgabe der praktischen Spektroskopie zu be- 
trachten, méglichst genaue Tafeln der Spektrallinien der verschiedenen Stoffe 
herzustellen. Unentbehrlich sind solche Messungen stets, sobald Gemische von 
verschiedenen Stoffen vorliegen, in denen die einzelnen Stoffe ermittelt werden 
sollen, und das ist ja meistens in der Natur der Fall. Mittels der sehr voll- 
standigen und genauen Linienverzeichnisse von Kayser und von seinen 
Schiilern, sowie besonders von Exner und Haschek ist man heutzutage im- 
stande, derartige Untersuchungen mit voller Sicherheit auszufihren. Es 
ertibrigt noch anzufiihren, da8 die zur Bildung der hellen Spektrallinien er- 
forderlichen Quantitaéten von Substanz meist auBerordentlich geringfigig 
sind, und daf in vielen chemischen Praparaten das Vorhandensein mancher 
Metalle noch durch das Spektroskop nachzuweisen ist, wo alle Methoden 
der analytischen Chemie nicht die geringste Spur zu zeigen vermégen. 
Man hat daher auch eine ganze Reihe neuer Elemente auf spektralanalytischem 
Wege entdeckt, z. B. Caesium, Rubidium, Indium, Thallium, Gallium, in 
neuerer Zeit Helium und eine Anzahl von Bestandteilen unserer Atmosphare. 
Umegekehrt hat man zuerst in den Spektren von Sternen Spektrallinien aufge- 
funden und ihre Lage im Spektrum durch Messung festgelegt, die nicht 
mit den Spektren irdischer Stoffe zu identifizieren waren, und deren Natur 
erst spater, nachdem die Entdeckung dieser Stoffe gelang, erkannt wurde 
(Helium bei der Untersuchung der Gase des seltenen Minerals Cleveit). 

Wahrend nun, wie wir gesehen haben, glithende Gase oder Dampfe 
unter gewohnlichen Umstinden helle- Linien im Spektrum erzeugen, tritt 
eine sehr eigentiimliche Erscheinung ein, wenn Licht von einem glithenden 
festen oder fliissigen Kérper, der ein kontinuierliches Spektrum gibt, durch 
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das gliihende Gas hindurchgeht. Sobald namlich der gliihende Kérper heiBer 
ist als das Gas, werden aus dem weiBen Lichte des ersteren durch das Gas 
alle diejenigen Strahlen absorbiert, welche das Gas sonst selbst aussendet. 
Dies auBert sich im Spektrum dadurch, da8 nunmehr die friher hellen 
Linien in dunkle verwandelt werden; aus dem Emissionsspektrum des Gases 
oder Dampfes ist ein Absorptionsspektrum geworden; die Erscheinung selbst 
nennt man selektive Absorption. Man erblickt also jetzt auf hellem Unter- 
erunde eine Anzahl dunkler Linien, die nach ihrer Stellung und nach ihrer 
Starke genau den friiheren hellen entsprechen, so daB es gleichgiiltig ist, ob 
man in einem Emissions- oder einem Absorptionsspektrum Messungen aus- 
fiihrt. Die Sonne und die Fixsterne weisen derartige Absorptionsspektra 
auf, und die Ausmessung der Absorptionslinien und ihre Identifizierung mit 
Spektrallinien irdischer Lichtquellen gibt AufschluB tiber die Natur der Stoffe, 
welche in der Atmosphare dieser Gestirne enthalten sind. 

Die Dunkelheit der Absorptionslinien ist ibrigens nur relativ; sie besagt 
nicht etwa, daB an diesen Stellen das vorher vorhandene Licht ganz aus- 
geléscht ist. Die Helligkeit der dunklen Linien im Sonnenspektrum z. B. ist, 
wie wir spater sehen werden, noch groB genug, um eine kraftige photographische 
Wirkung ausiiben zu konnen. 

Die vollkommene Gleichheit zwischen Emissions- und Absorptions- 
spektrum ist die unmittelbare Folge des hochst wichtigen, von Kirchhoff 
entdeckten und bewiesenen Satzes: ,,Fir jede Strahlengattung ist das Ver- 
haltnis zwischen Emissions- und Absorptionsvermogen fiir alle Korper bei 
derselben Temperatur das gleiche’. Wie schon bemerkt, erstreckt sich die 
Identitaét beider Arten von Spektren nicht bloB auf die Lage der Linien, 
sondern auch auf ihr Aussehen und ihre Intensitaét, und dieser Umstand 
erlaubt noch andere Schliisse auf die Konstitution der Himmelskorper aus 
der Vergleichung der Spektra derselben mit denen irdischer Lichtquellen 
zu ziehen. Im allgemeinen gibt jedes Gas im Spektrum eine Anzahl heller, 
scharf begrenzter Linien; vermehrt man aber den Druck des Gases oder die 
Dicke der leuchtenden Schicht, so tritt haufig eine sehr charakteristische 
Anderung im Aussehen der Linien ein. Dieselben werden nicht blo8 heller, 
sondern gleichzeitig auch breiter und verwaschener, und man kann dies z. B. 
bei Wasserstoff so weit treiben, daB sich die Linien tiber das ganze Spektrum 
verbreitern, so da letzteres schlieBlich kontinuierlich erscheint. Im Ab- 
sorptionsspektrum sind die dunklen Linien unter entsprechenden Bedin- 
gungen ebenfalls breiter und verwaschener. Die Erscheinungen, welche bei 
Druck- und Temperaturanderungen eintreten, beschrinken sich aber nicht 
auf Verbreiterungen oder auf Intensitatsanderungen der Linien, sondern 
es kénnen auch neue Linien auftreten, vorhandene verschwinden, ja bei 
sich anderndem Druck kénnen sogar die Wellenlangen der Spektrallinien 
sich andern, d. h. die Linien Verschiebungen erleiden. Auf die Beschaffenheit 
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des Spektrums glithender Metalldampfe ist ferner die umgebende Atmosphire 
von Kinflu8; es kann ein Spe ‘rum von wesentlich anderen relativen Inten- 
sitatsverhaltnissen der Litic i entstehen, je nachdem das Glihen in einer 
Wasserstoffatmosphare oder in atmospharischer Luft erfolgt. Es gibt 
auch Falle, in denen ein und dasselbe Gas je nach der Art der das 
Leuchten erzeugenden Erregung zwei vollig verschiedene Spektra besitzt, 
Bogen- und Funkenspektrum, Linien- und Bandenspektrum. Bedenkt man, 
daB gerade bei den auBerordentlichen Massen- und GréBenverhaltnissen der 
Himmelskérper Druck- und Temperaturzustinde vorkommen, die sich in 
unseren Laboratorien kiinstlich nicht herstellen lassen, so wird man beereifen, 
daB man bisweilen auf sehr schwierige und verwickelte Probleme stdéBt. 
Zum Glick kommt das nicht allzu oft vor; es scheint vielmehr, daB die Schich- 
ten der Sternatmospharen, bis zu denen wir in den meisten Fallen mit Hilfe 
des Spektroskops eindringen kénnen, nicht zu sehr voneinander verschieden 
sind, und die Frage, die man vielleicht nach den obigen Auseinandersetzungen 
aufwerfen kénnte, ob nicht unter solchen Umstanden die Sicherheit des 
Nachweises irdischer Elemente in fernen Weltkérpern nur sehr gering sei, 
ist ganz entschieden zu verneinen. Es gibt eine groBe Anzahl von Elementen, 
deren Vorhandensein in den Sternen sich leicht mit einer so groBen Wahr- 
scheinlichkeit ermitteln laBt, daB sie an GewiSheit grenzt, beispielsweise 
Wasserstoff, Eisen, Natrium, Magnesium, Kalzium, Helium, Silizium usw. 
Bei den Sternen werden wir Aufschliisse tiber die Bestandteile ihrer Atmo- 
spharen mit gleicher Sicherheit wie bei unserer Sonne erhalten kénnen. 

Die Leistungsfahigkeit der Spektralanalyse schlieBt, wie eingangs an- 
gedeutet, mit dem bisher Erwahnten aber keineswegs ab, vielmehr gestattet 
sie auch, Geschwindigkeitsmessungen an Gestirnen auszuftihren, und zwar 
direkt in der Gesichtslinie, also in einer Richtung, die der messenden Astro- 
nomie sonst ganzlich unzuganglich ist (Radialbewegung). Diese Fahigkeit 
der Spektralanalyse ist unstreitig als der Gipfelpunkt des Vielen anzusehen, 
was wir derselben in der Astronomie tiberhaupt verdanken. Durch sie ist 
es miglich'geworden, schon jetzt Aufschliisse zu erhalten tiber die Bewegungen 
der einzelnen Weltkérper, welche die uns umgebende Fixsterninsel bilden, 
wahrend wir dies anderenfalls vielleicht erst in Jahrhunderten hatten erwarten 
_ diirfen. Ja, wir kénnen hoffen, durch die auf spektralanalytischem Wege 
gewonnenen Resultate in Verbindung mit den durch rein astronomische 
Untersuchungen erlangten in absehbarer Zeit in dieser Fixsterninsel ebenso 
zu Hause zu sein, wie wir es durch die Forschungen der verflossenen Jahr- 
hunderte in unserem Planetensystem geworden sind. Die Spektralanalyse 
hat neue Gebiete fiir die messende Astronomie erschlossen; sie hat es ermoglicht, 
Bahnbestimmungen auszufiihren an Doppelsternen, deren Komponenten so 
geringe Distanz haben, daB es selbst mit Hilfe der gréBten Fernrohre un- 
méglich ist, sie getrennt zu sehen. 
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DaB die Spektralanalyse derartiges leisten kann, beruht darauf, dab 
bei einer relativen Bewegung des Beobachters und der Lichtquelle gegen- 
einander in dem Spektrum des von letzterer ausgehenden Lichtes Verande- 
rungen eintreten, aus denen mit Sicherheit die Geschwindigkeit berechnet 
werden kann, mit der eine Anniherung oder Entfernung von Beobachter 
oder Lichtquelle erfolgt. Zur Erlauterung wird es am einfachsten sein, den 
Vorgang an Schwingungen zur Sprache zu bringen, die langsamer sind als 
die Atherschwingungen, die wir als Licht empfinden, namlich an den Luft- 
schwingungen, welche bei uns Schall- oder Tonwahrnehmungen erzeugen. 
Die Tatsache, da8 ein Ton bei einer Bewegung, die eine Verminderung der 
Entfernung zwischen Beobachter und Tonquelle bedingt, sich erhéht, bei 
einer Bewegung, die eine VergréBerung der Entfernung hervorbringt, sich 
aber erniedrigt, ist beim Schall leicht durch eigene Beobachtung zu kon- 
statieren, da die Geschwindigkeitt) der Schallbewegung nur gering, etwa 
340 m, ist und wir auf der Erde Geschwindigkeiten erzeugen kénnen, die in 
einem merkbaren Verhaltnis zur Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Schalles 
stehen. Bei Fahrten auf der Eisenbahn z. B. hat man Gelegenheit, die plotz- 
liche Toninderung der Glockenténe eines gerade in Tatigkeit befindlichen 
Lautewerkes beim schnellen Vorbeifahren zu bemerken; noch auffallender 
ist die Tonénderung, wenn eine Lokomotive an dem Zug, in dem man sich 
befindet, pfeifend vorbeifahrt. Es rithrt diese Erscheinung daher, da bei 
einer Annaherung an die Tonquelle in der Zeiteinheit mehr Schallwellen das 
Ohr des Beobachters treffen, bei einer Entfernung von derselben weniger, 
als wenn die Tonquelle und der Beobachter sich in Ruhe befinden. Nehmen 
wir beispielsweise an, die Bewegung der Tonquelle erfolge mit 20 m Geschwin- 
digkeit und die Hohe des Tones entspreche 500 Schwingungen in der Sekunde, 
so werden bei einer Schallgeschwindigkeit von 340 m bei einer Annaherung 
rund +/,, mehr, bei einer Entfernung ebensoviel weniger Schallwellen das 
Ohr des Beobachters treffen; der vernommene Ton wird das eine Mal gleich 
sein dem von 531, das andere Mal dem von 472 Schwingungen. Der Satz: 
Wird durch Bewegung eine Verminderung der Entfernung zwischen Beob- 
achter und Tonquelle hervorgebracht, so wird der Ton erhéht, findet das 
Gegenteil statt, erniedrigt, ist unter dem Namen Dopplersches Prinzip be- 
kannt?). Daf die Folgerungen aus dem Dopplerschen Prinzip fiir Schall- . 


1) Unter Geschwindigkeit ist stets die Bewegung in der Zeiteinheit, der Sekunde, 
zu verstehen. 

*) Bezeichnet man die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Schalles mit G, die Ge- 
schwindigkeit des Beobachters oder des ténenden Kérpers mit g, die Schwingungszahl 
des Tones, wenn keine Bewegung stattfindet, mit so, so ist bei bewegter Tonqueile die Zahl 


: G 
der wahrgenommenen Schwingungen s = sy i ei dagegen wenn der Beobachter sich gegen 
Set G== 
=e g e 


das ruhende, den Ton erzeugende Instrument bewegt, s = s, ( 
1 
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wellen richtig sind, ist durch zahlreiche praktische Beobachtungen nach- 
gewiesen worden; genaue Untersuchungen hieriiber hat H. C. Vogel 1875 
mit schnell fahrenden Lokomotiven angestellt. 

Die Ubertragung des Prinzips auf Lichtwellen bietet nun, so selbstver- 
standlich sie auch erscheint, groBe Schwierigkeiten, und ein strenger, mathe- 
matischer Beweis fiir die Zulassigkeit der Anwendung des Prinzips auf Licht- 
strahlen ist bisher noch nicht erbracht worden. Der langjahrige Streit unter 
den Physikern und Astronomen tiber diese Frage ist indessen schon lingst, 
wenigstens nach der praktischen Seite, endgiiltig beigelegt. Es stellten sich 
zwar der experimentellen Erprobung der Richtigkeit des Prinzips fiir Licht- 
quellen bedeutende Schwierigkeiten entgegen, welche in der enormen Fort- 
pflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes von rund 300000 km, die also nahezu 
eine Million mal so gro8 ist als die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Schalles, 
begriindet sind; doch haben Belopolsky und Galitzin diese titberwunden. Der 
beste Beweis fiir die Giiltigkeit des Dopplerschen Prinzips auch fir Licht- 
wellen ist aber darin zu sehen, daB die nach diesem Prinzip bestimmten 
Radialgeschwindigkeiten der Planeten und des Mondes in voller Uberein- 
stimmung mit den aus den Planeten- ind Mondtafeln berechneten sind. 

In welcher Weise sich der Einflu8 einer Bewegung auf das Licht, welches 
unser Auge trifft, bemerkbar macht, laBt sich am besten erlautern, wenn 
wir wieder die Analogie mit dem Schalle suchen. Gerade wie wir bei den 
Schallwellen bei Annaherung eine Tonerhéhung wahrnehmen, indem in der 
Zeiteinheit mehr Wellen unser Ohr treffen, wird bei einer sich uns nahernden 
Lichtquelle, die monochromatisches Licht aussendet, eine Farbenanderung 
stattfinden, und zwar nach der Seite der schnelleren Schwingungen, nach 
Blau oder Violett hin. Es wird umgekehrt bei der Entfernung eine Farben- 
dnderung nach Rot zu erfolgen. Wahrend aber beim Schalle die Geschwindig- 
keit der Lokomotive schon vollkommen ausreicht, um starke Tonanderungen 
hervorzubringen, existiert im sichtbaren Weltall keine geniigend groBe Ge- 
schwindigkeit, um bei der so auBerordentlich groBen Lichtgeschwindigkeit 
eine merkliche Farbeninderung einer homogenen Lichtquelle hervorzurufen, 
Hier tritt nun das Spektroskop hilfreich ein, um eine Veranderung im Spek- 
trum selbst bei relativ kleinen Geschwindigkeiten nachweisbar zu machen. 
Die Fraunhoferschen Linien zeigen das Fehlen einer Lichtgattung von ganz 
bestimmter Schwingungszahl (ahnlich wie sie ein reiner Ton besitzt) oder 
von einer ganz bestimmten Wellenlange an‘). Gerade so, wie man bei den 
akustischen Versuchen ein Musikinstrument zu Hilfe nimmt, um die Anderung 
der Tonhthe infolge von Bewegung zu ermitteln, 1aBt man gleichzeitig mit dem 
Spektrum der zu untersuchenden Lichtquelle das Spektrum irgendeines 


, 


1) Fortpflanzungsgeschwindigkeit G, Wellenlange 2 und Schwingungszah] o sind 
durch die einfache Formel G = Ao miteinander verbunden. 
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Elements, welches in der Lichtquelle vorhanden ist, als Vergleichspektrum 
im Spektroskop erscheinen. Es werden dann, wenn keine Bewegung statt- 
findet, die entsprechenden Linien zusammenfallen; findet aber eine An- 
naherung zwischen Beobachter und Lichtquelle statt, so verschieben sich 
die Spektrallinien gegen die entsprechenden des Vergleichspektrums nach 
Violett, bei Entfernung nach Rot. Die bloBe Betrachtung entscheidet also 
schon tiber den Sinn der Bewegung, die Messung tiber ihre Grobe. Es muB 
indessen noch bemerkt werden, daB selbst bei Geschwindigkeiten von 100 und 
mehr km die Verschiebungen auBerst gering sind und im Spektralbilde linear 
cemessen meist nur Bruchteile eines Zehntelmillimeters betragen. Hs ist 
daher nicht zu verwundern, da8 es nur sehr allmahlich durch Vervollkommnung 
der Spektroskope und der MeSmethoden, namentlich aber unter Anwendung 
der Photographie, gelang, diesen Beobachtungen einen hohen Grad von Sicher- 
heit zu verleihen. 

Wir wenden uns nun zu einer Beschreibung der wichtigsten Formen 
derjenigen Instrumente, die zur Erzeugung der Spektra sowie zu ihrer Be- 
obachtung und Ausmessung dienen, der Spektralapparate oder Spektroskope, 
wobei wir naturgemaB diejenige Form dieser Instrumente vorwiegend im 
Auge behalten, welche bei der Beobachtung der Spektra der Himmelskérper 
in Anwendung kommt. 

Bei der Konstruktion eines Spektroskops kommt es im Prinzip stets 
darauf an, das von einer linien- oder punktformigen Quelle kommende Licht 
durch ein dispergierendes Mittel (Prisma oder Beugungsgitter) in die Ele- 
mentarfarben zu zerlegen und das entstehende Spektrum in die deutliche 
Sehweite zu bringen, bzw. bei photographischen Spektralaufnahmen das reelle 
Bild des Spektrums auf der lichtempfindlichen Platte aufzufangen. Das denk- 
bar einfachste Verfahren besteht demnach darin, mit dem bloBen Auge durch 
ein Prisma hindurch nach einem leuchtenden Spalte zu sehen; betrachtlich 
vollkommener wird diese Einrichtung schon dadurch, da8 man nicht mit 
dem bloBen Auge, sondern mit Hilfe eines Fernrohres das durch das Prisma 
dispergierte Spaltbild betrachtet. Nach optischen Gesetzen erhalt man nun 
die giinstigsten Bedingungen fiir die Beobachtung eines Spektrums, wenn 
die Lichtstrahlen, welche durch das Prisma gehen, parallel sind, und wenn 
das Prisma sich in dem sogenannten Minimum der Ablenkung befindet. 
Ersteres erreicht man annahernd dadurch, daB man den Spalt in weite Ent- 
fernung setzt (eine Anordnung, deren sich Fraunhofer bedient hat), oder in 
voller Strenge dadurch, da8 man den Spalt in den Brennpunkt einer Linse 
stellt, aus welcher dann die vom Spalte kommenden Strahlen parallel aus- 
treten. Die Einstellung auf das Minimum der Ablenkung ist dann gegeben, 
wenn bei Anwendung einfarbigen (monochromatischen) Lichtes der Kinfalls- 
winkel der das Prisma treffenden Strahlen gleich demjenigen Winkel ist, 
unter dem die Strahlen aus dem Prisma austreten. 
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Wir wollen nun an der Hand schematischer Darstellungen (Fig. 93 S. 226) 
die verschiedenen Arten der Spektroskope, die bei astronomischen Beob- 
achtungen zur Anwendung kommen, erlautern. 

Fig. 93a stellt die Anordnung dar, bei welcher vor dem Objektiv eines 
Fernrohres ein Prisma (Odjektivprisma) angebracht ist. Der unendlich weit 
entfernte Stern S ist als Punkt eines Spaltes zu betrachten; die von dem- 
selben ausgehenden Lichtstrahlen fallen wegen der groBen Entfernung des 
Sternes parallel auf das Prisma P. Das durch das Prisma in die verschiedenen 
Farben zerlegte Licht bildet in der Brennebene des Fernrohres ein faden- 
formiges Spektrum; beispielsweise wird in R das Bild des Sternes in einer 
bestimmten roten Strahlenart abgebildet, in V in einer violetten. Dazwischen 
sind alle anderen Farben verteilt, vorausgesetzt, daB der Stern Licht von 
simtlichen Wellenlangen aussendet. Mittels des Okulars o erblickt man dem- 
nach im Fernrohre an Stelle des punktférmigen Sternes eine feine Linie in 
den Regenbogenfarben. Da in diesem sehr schmalen Spektrum Einzelheiten, 
wie die meist sehr zarten Fraunhoferschen Linien, nicht mehr gut erkannt 
werden kénnen, muf man dasselbe verbreitern, indem man es durch eine 
Zylinderlinse betrachtet. Eine solche besitzt die Eigenschaft, einen leuchten- 
den Punkt in eine feine Lichtlinie umzugestalten. Eine derartige Zylinderlinse 
muB bei allen Spektroskopen verwendet werden, die zur direkten Betrachtung 
der Spektra punktférmiger Objekte, also besonders der Fixsterne, dienen. Man 
wahlt ihre Brennweite so, daB die Breite des Spektralbandes nicht gréBer 
wird, als es fiir die Erkennung feiner Details erforderlich ist, da mit der Ver- 
breiterung die Lichtstarke der meist ohnehin schwachen Sternspektra abnimmt. 

Setzt man in die Brennebene eine lichtempfindliche Platte, so lassen 
sich die Sternspektra photographieren, und es leuchtet ein, daB man auf der 
Platte nicht nur das Spektrum eines Sternes, sondern vielmehr die Spektra 
aller Sterne erhalt, die sich im Gesichtsfelde des Fernrohres befinden. Das 
Objektivprisma ist demnach ein vorziigliches Hilfsmittel zu spektrographi- 
schen Durchmusterungen des Himmels. Man kann allerdings zur Verbreite- 
rung aller auf einer Platte sich abbildenden Spektra keine Zylinderlinse in 
Anwendung bringen; jedoch 1a8t sich eine Verbreiterung einfach dadurch: 
erreichen, daB man das Uhrwerk, durch welches das Fernrohr der taglichen 
Bewegung der Sterne folgt, etwas vor- oder nachgehen laBt. Um die erwiinschte 
Verbreiterung senkrecht zur Lingsausdehnung des Spektrums zu erhalten, 
muB man die brechende Kante des Prismas parallel zur taglichen Bewegung 
stellen. Es reihen sich dann wihrend der Exposition die linienartigen Bilder 
von jedem einzelnen Spektrum zu einem Bande aneinander, dessen Breite 
von der Dauer der Exposition und der GréBe der Beschleunigung oder Ver- 
zogerung des Uhrwerkes abhangt. j 

Um die volle Lichtstarke eines Refraktors auszuniitzen, muB man dem 
Objektivprisma die GréBe des Objektivs geben; fiir gréBere Fernrohre erreicht 
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das Prisma demnach betrachtliche Dimensionen und ein erhebliches Gewicht. 
Obwohl nun die Herstellung guter groBer Prismen sehr schwierig und kost- 
spielig ist, werden doch Objektivprismen in Verbindung mit mittelgroBen 
Instrumenten vielfach benutzt, besonders in Amerika, z. B. auf dem Obser- 
vatorium des Harvard College. Der brechende Winkel der Prismen liegt meist 
zwischen 7°5 und 45°. Will man starkere Dispersion haben, so miissen zwei, 
ja sogar drei Prismen vor das Objektiv gesetzt werden. 

Der Vorteil der Anwendung von Objektivprismen liegt darin, da man 
auf jeder einzelnen Aufnahme die Spektra zahlreicher Sterne erhalt, ferner 
in der groBen Lichtstarke der Spektra. Die Nachteile bestehen in der geringen 
Scharfe der Spektra infolge der durch die Luftunruhe hervorgerufenen Schwan- 
kungen des Brennpunktbildes, die mit der Lange des Fernrohres zunehmen, 
und in der beschrankten Anwendbarkeit. Wie ohne weiteres einleuchtet, 
kénnen Objektivprismen von Objekten, die eine merkliche Ausdehnung in 
der Brennebene des Fernrohres besitzen, z. B. von Sonne, Mond und gréferen 
Planeten, keine reinen Spektra geben; auch lassen sich nicht gleichzeitig 
mit den Sternspektren die Spektra irdischer Stoffe aufnehmen, und man 
kann daher keine Vergleichspektra erhalten, die fiir alle feineren Unter- 
suchungen und Messungen unentbehrlich sind. Als Beispiel fiir eine Objektiv- 
prismen-Aufnahme geben wir in Fig. 92 eine solche der Plejaden wieder, 
die auf dem Harvard-Observatorium hergestellt worden ist. 

Die weitaus gréBte Anwendbarkeit hat das-zusammengesetzte Spektroskop, 
welches gleichzeitig die gréBte Genauigkeit spektralanalytischer Messungen 
bei der Untersuchung sowohl irdischer Lichtquellen, als auch zélestischer 
Objekte gewahrt. Aus Fig. 93b ist die Anordnung derartiger Spektroskope 
zu erkennen. In dem Brennpunkte einer achromatischen Linse befindet sich 
ein Spalt S, dessen Weite mit Hilfe einer feinen Schraube nach Belieben 
geindert werden kann. Das Rohr C mit Objektiv und Spalt fiihrt den Namen 
Kollimator. Die von einer vor dem Spalte befindlichen Lichtquelle ausgehen- 
den Strahlen werden nach dem Durchgange durch den Spalt von dem Kolli- 
matorobjektiv aufgefangen, treten parallel aus demselben aus, fallen auf das 
Prisma P, werden zerlegt und kénnen nun durch das Fernrohr B, welches 
Beobachtungsrohr genannt wird, nach ihrer Vereinigung im Brennpunkte 
beobachtet werden. Hier entsteht ein Spektrum, dessen Breite gleich der 
vollen Héhe des Spaltes ist, wenn die Lichtquelle den ganzen Spalt beleuchtet, 
welches aber fadenférmig erscheint, wenn nur ein Punkt des Spaltes be- 
leuchtet wird. In diesem Falle ist wieder eine Verbreiterung des Spektrums 
durch eine Zylinderlinse erforderlich, die entweder vor dem Okular o des 
Beobachtungsfernrohres oder in einiger Entfernung vor dem Spalte S ange- 
bracht wird. Ist das Okular mit einem Mikrometerapparat verbunden, so 
lassen sich direkte Messungen an den Spektrallinien austtihren. Bringt man 
dagegen an Stelle des Okulars eine Kassette mit photographischer Platte an, 
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so bildet sich das Spektrum auf der photographischen Platte ab und kann 
nach der Entwicklung derselben unter einem Mikroskop ausgemessen werden. 
Der Apparat wird dann Spektrograph genannt. In der Astrophysik verwendet 
man jetzt fast ausschlieBlich Spektrographen. 

Um die Zerstreuung weiter zu treiben und mit der gréBeren Ausdehnung 
des Spektrums gréBere Genauigkeit der Messungen zu erzielen, kann man 
anstatt des einen Prismas mehrere Prismen (meist mit einem brechenden 


Fig. 93 a—e. 


Winkel von 60°) anwenden, die fiir eine bestimmte Fraunhofersche Linie 
auf das Minimum der Ablenkung gestellt werden. Bei einer derartigen An- 
ordnung des Apparats kann man es erreichen, da die Prismen durch eine 
mechanische Vorrichtung automatisch mit der Bewegung des Beobachtungs- 
rohres gedreht und auf das Minimum der Ablenkung desjenigen Lichtstrahles 
gestellt werden, der sich in der Mitte des Gesichtsfeldes des Beobachtungs- 
rohres befindet. Solche Apparate sind jedoch mehr fiir Laboratoriumszwecke 
geeignet und finden héchstens noch bei Beobachtungen an der Sonne An- 
wendung, weil mit der Bewegbarkeit einzelner Teile eines Spektralapparats 
seine Stabilitat abnimmt und gerade diese ein Haupterfordernis fiir die Er- 
zielung groBer Genauigkeit bei spektroskopischen Messungen ist. Aus dem- 
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selben Grunde sind auch die sogenannten Spektrometer, Apparate, bei welchen 
sich das Beobachtungsrohr gegen das Kollimatorrohr verstellen la8t und 
der Winkel zwischen der optischen Achse des Kollimators und des Beob- 
achtungsrohres mittels einer feinen Kreisteilung bestimmt werden kann, 
nicht mehr fiir astrophysikalische Beobachtungen an Himmelskérpern im 
Gebrauch, 

Zur Zerlegung des Lichtes in seine Spektralfarben kann man sich an 
Stelle von Prismen auch der sogenannten Beugungs- oder Diffraktionsgitter 
bedienen. Bereits Fraunhofer hatte solche Gitter zu optischen Versuchen 
angefertigt, aber erst einem anderen deutschen Optiker, Nobert, gelang es 
um die Mitte des vorigen Jahrhunderts, feine Gitter auf Glas in so vorziig- 
licher Weise herzustellen, daB sie sehr reine Spektra gaben, in denen die 
Fraunhoferschen Linien gut sichtbar waren. In gleicher Weise waren die von 
Rutherfurd hergestellten Gitter beriihmt. Zu Ausgang des Jahrhunderts 
wurden dieselben jedoch durch die Rowlandschen Gitter bei weitem iiber- 
troffen, die geradezu Wunderwerke der Technik sind. Rowland stellte die 
ersten Gitter mit einer von ihm konstruierten Teilmaschine selbst her, und 
zwar auf Spiegelmetall. Gegenwartig synd die nach ihm benannten Gitter, 
die Brashear liefert, in den verschiedensten Formen und in verschiedener 
Feinheit der Teilung in Anwendung. Ein Gitter mittlerer GréBe hat bei- 
spielsweise folgende Dimensionen: Lange der Linien 5 cm, Breite der ge- 
teilten Flache 8 cm, Anzahl der Linien 45400. Da aber die Gitter (dieselben 
geben gleichzeitig eine ganze Reihe von Spektren von verschiedener Dis- 
persion) sehr viel lichtschwachere Spektra liefern als die Prismen, so finden 
sie in der Astrophysik im wesentlichen nur bei Beobachtungen der Sonne 
Anwendung. Die Anordnung der Gitterspektroskop>, Gitterspektrometer und 
Gitterspektrographen ist aus der schematischen Darstellung Fig. 93¢ ersicht- 
lich. S ist der Spalt, G das Gitter, o das Okular des Beobachtungsrohres. 

Im Laboratorium wendet man meist Gitter an, welche auf einem Kon- 
kavspiegel hergestellt sind. Der Apparat besteht dann nur aus Spalt, Kon- 
kavegitter und Okular oder, statt des letzteren, der photographischen Kassette. 

Es ist hier nicht moglich, die verschiedenen Formen von Spektralappa- 
raten, die bei der Beobachtung von Sternspektren Anwendung gefunden haben 
und noch finden, einigermaBen erschépfend anzufiihren. Nur der zusammen- 
cesetzten Prismensysteme sei noch Erwahnung getan. Solche Systeme werden 
hergestellt durch die Verbindung eines Prismas von stark dispergierendem 
Flintelase mit zwei an den Seitenflachen aufgekitteten Kronglasprismen 
von kleinem brechenden Winkel. Die brechenden Winkel der Prismen und 
die Brechungsverhaltnisse der Glassorten werden dabei so gewahlt, daB der 
mittlere Strahl, der durch die drei Prismen geht, eine geringere Ablenkung 
erfahrt, als im einfachen Prisma, daB aber immer noch ein groBer Betrag der 
urspriinglichen Dispersion des Flintglasprismas tibrig bleibt (Compound Prisms). 

15* 
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Man kann sogar erreichen, da8 der mittlere, das Prismensystem durch- 
laufende Strahl dasselbe genau unter dem Winkel verla®t, unter welchem 
er aufgefallen ist. Man nennt solche Prismensysteme geradsichtige Prismen 
oder Prismes a vision directe. Die groBe Bequemlichkeit, daB die Strahlen 
beim Austritt aus dem Prismensystem keine erheblichen Ablenkungen auf- 
weisen, ist die Ursache, da8 geradsichtige Prismen haufig bei der Konstruktion 
von Okularspektroskopen verwendet werden. 

Eine schematische Darstellung dieser zu vielen Zwecken auberordentlich 
brauchbaren kleinen Instrumente mit geradsichtigen Prismen ist in Fig. 93d 
gegeben. S ist der Spalt; die achromatische Linse bei L vertritt gleichzeitig . 
die Stelle der Linse des Kollimators und des Beobachtungsrohres. Sie wird 
so gestellt, da bei Wegnahme des Prismensystems P der Beobachter durch 
die Offnung a den Spalt scharf sehen wiirde; bei eingeschobenem Prismen- 
satz wird alsdann die feine Lichtlinie, als welche der Spalt sichtbar ist, in 
ein Spektrum ausgezogen. Will man mit Hilfe dieses Apparats ein Stern- 
spektrum untersuchen, so wird derselbe an einem Refraktor nach Wegnahme 
des Fernrohrokulars so angebracht, daB der Spalt sich im Brennpunkte des 
Objektivs befindet; bei punktartigen, auf den Spalt projizierten Objekten 
(Sternen) bedarf man noch einer Zylinderlinse, die bei a angebracht wird. 

AusschlieBlich zur Untersuchung von Sternspektren ist das oben erwahnte 
Okularspektroskop (Fig. 93e) verwendbar. Es besteht aus einer Hiilse, die ein 
geradsichtiges Prismensystem nebst einer Zylinderlinse enthalt und auf die 
Okularhiilse eines Refraktors aufgesteckt werden kann. Das kleine Instrument 
bietet den Vorteil, daB von einem im Gesichtsfelde befindlichen Sterne ein 
Spektrum erhalten werden kann, ohne daS gréBere Veranderungen an dem 
Okularteile des Fernrohres vorgenommen werden miissen. 

Nach diesen allgemeinen Besprechungen verschiedener Apparate an 
schematischen Figuren wird das Verstandnis der Abbildungen wirklicher, 
zu verschiedenen Zwecken dienender Apparate, zu denen wir uns jetzt wenden, 
nicht schwer fallen. 

Fig. 94 zeigt die Kinrichtung eines im Laboratorium des Potsdamer 
Observatoriums benutzten groBen Spektrometers. Links in der Abbildung 
befindet sich das Kollimatorrohr, rechts das Beobachtungsfernrohr, jedes 
von 1 m Lange. In der Mitte erblickt man einen runden Tisch, auf welchem 
ein Prisma oder ein Gitter aufgestellt werden kann. Der Teilkreis, der mit 
Hilfe von zwei Mikroskopen von unten abgelesen wird, hat einen Durch- 
messer von 50 cm. 

Fig. 95 stellt das von Brashear gebaute Sternspektroskop der Lick-Stern- 
warte dar; sie zeigt den Apparat in Verbindung mit dem groBen Refraktor 
dieses Observatoriums. 

Ks sei hier noch bemerkt, daB die Spaltéffnung bei Sternspektroskopen 
sehr gering sein mu, wenn reine Spektra erhalten werden sollen; sie richtet 
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sich zum Teil nach dem Verhaltnis der Dimensionen von Kollimator und 
Beobachtungsrohr, betragt aber selten tiber 0.1 mm. Bei den neuen gréBeren 
Spektrographen, mit denen die feinsten Messungen vorgenommen werden, 
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Spektrometer des Potsdamer Observatoriums. 


Fig, 94, 


schwankt sie zwischen 0.01 und 0.05 mm. Ks ist daher nicht leicht, das im 
Brennpunkte des Refraktors entstehende Sternbildchen immer genau auf dem 
Spalte des Spektroskops zu halten, und es sind dazu ganz besondere Kinrich- 
‘tungen ersonnen worden. 
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Fig. 96 stellt ein Sternspektroskop (von Merz in Miinchen nach Secchis 
Angaben geliefert) im Durchschnitt dar, wie es noch heutigen Tages mit 
einigen Modifikationen vielfach zur Beobachtung der Protuberanzen am 
Sonnenrande, besonders in Verbindung mit mittelgroBen Refraktoren, ver- 
wendet wird. Eine neuere Form solcher Protuberanzspektroskope, wie sie 
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Fig. 96. Sternspektroskop nach Secchi ( Querschnitt). 


Bei Z Zylinderlinse; ss Spalt, durch S verstellbar; bei © Kollimatorlinse; P Prismensystem mit 
gerader Durchsicht; 7 O Beobachtungsfernrohr, mittels Mikrometerschraube g und Feder f drehbar; 
r kleines Prisma fiir Vergleichspektrum:; mm zwei Spitzen, die als Marken dienen. 


von Toepfer in vorziiglicher Ausstattung hergestellt wurden, zeigt Fig. 97. 
Im allgemeinen unterscheiden sich die Protuberanzspektroskope von Stern- 
spektroskopen mit ahnlicher Konstruktion durch eine betrachtlich starkere 
Dispersion, einmal, weil die groBe Helligkeit der Sonne dies erlaubt, dann 
aber auch, weil es allein mit Hilfe starker Dispersion moglich ist, die Pro- 
tuberanzen gut sichtbar zu machen. Es beruht das auf folgendem. Die Hellig- 
keit der Protuberanz am Sonnenrande ist immer betrachtlich geringer, als 
diejenige unserer von der Sonne erleuchteten Atmosphare. Nur bei totalen 
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Fig. 97. Protuberanzspektroskop von Toepfer. 


Sonnenfinsternissen, wenn der Himmel in der nachsten Umgebung des 
Sonnenrandes kein direktes Sonnenlicht mehr empfangt, tritt das umgekehrte 
Verhaltnis der Helligkeiten ein, und die Protuberanzen werden. sichtbar., 
Nun besteht das Spektrum einer Protuberanz meist aus wenigen hellen 
Linien, von denen besonders eine im Rot, die Wasserstofflinie C, sich durch 
ihre Helligkeit auszeichnet. Hat das Spektroskop eine hohe Dispersion, so 
werden diese hellen Linien wohl voneinandef entfernt, ihre Helligkeit bleibt 
aber ungedindert. Dagegen wird die Helligkeit des kontinuierlichen Spek- 
trums der Erdatmosphare bei groBer Dispersion sehr geschwacht, weil es 
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Fig. 99. Stern-Spektrograph am groBen Refraktor des Observatoriums zu Potsdam. 
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sehr stark ausgedehnt wird. Man kann nun die Verhiltnisse so wihlen, daB 
selbst bei weitem Spalte das kontinuierliche Spektrum schwacher ist als die 
Protuberanzlinien. Damit sind aber die Bedingungen fir die Sichtbarkeit 
der Protuberanzen erfiillt, indem man dieselben nun direkt durch den Spalt 
hindurch in dem der betreffenden Linie eigentiimlichen Lichte (meistens 
wahlt man dazu die Linie C) mit allen ihren Details beobachten kann, Es 
ist zu dem Zweck erforderlich, den Spalt des Spektroskops tangential zum 


Fig. 100. Spektrograph des Dominion Observatory in Ottawa (Canada). 


Sonnenrande zu stellen und wiahrend der Beobachtung in dieser Richtung 
zu erhalten, was bei einiger Ubung ohne Schwierigkeit gelingt. 

Fig. 98 zeigt den im Jahre 1888 von H. C. Vogel konstruierten Pots- 
damer Spektrographen in Verbindung mit dem damals gréBten Refraktor 
des Potsdamer Observatoriums (30 cm Offnung). Ersterer besitzt zwei Com- 
pound-Prismen, die fiir die dritte Linie des Wasserstoffspektrums (im Dunkel- 
blau) unverinderlich auf das Minimum der Ablenkung gestellt sind. Kolli- 
mator- und Kameraobjektiv haben 41 cm Brennweite. Um dem Apparat 
oroBe Stabilitaét zu verleihen, hat bei seinem Bau fast ausschlieBlich GuB- 
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stahl Verwendung gefunden. Der Apparat hat gegenwirtig nur noch histo- 
risches Interesse, da mit ihm die ersten genauen Bestimmungen der Bewegung 
in der Gesichtslinie bei einer gréBeren Anzahl von Sternen ausgefiihrt 
worden sind, 

Kin Spektrograph neuerer Konstruktion ist in Fig. 99 dargestellt in 
Verbindung mit dem im Jahre 1899 vollendeten groBen Doppelrefraktor des 
Potsdamer Observatoriums (Fig. 59). Dieser Apparat, von Toepfer erbaut, 
besitzt drei einfache Prismen mit brechendem Winkel von etwas iiber 60°; 
die Brechungsverhialtnisse sind so gewihlt, daB die Ablenkung des aus dem 
Kollimator austretenden Strahlenzylinders durch die Prismen volle 180° 
betragt. Zur Beurteilung der Dimensionen dieses Spektrographen sei ange- 
geben, daB die Kamera, die an ihrer konischen Form kenntlich ist, eine Lange 
von 70 cm besitzt. Beim Gebrauch ist der Apparat mit einem Holzkasten 
umgeben, der im Innern eine Heizvorrichtung enthalt, die aus saitenartig 
tiber Glasréhren gespannten diinnen Neusilberdraihten besteht; beim Durch- 
gange eines elektrischen Stromes werden die Drahte erwairmt. Mit dieser 
Heizvorrichtung kann die Temperatur im Kasten wihrend der Exposition, 
die oft stundenlang dauert, innerhalb eines Zehntelgrades konstant gehalten 
werden. Die auBerordentlich feimen Beobachtungen erfordern diese Vor- 
sichtsmaBregel. Bei Temperaturschwankungen erleiden namlich sowohl die 
optischen als auch die mechanischen Teile des Spektrographen Anderungen, 
welche groBe Fehler in den Aufnahmen erzeugen wiirden. 

Ein weiterer Spektrograph, und zwar ein solcher mit nur einem Prisma, 
ist in Fig. 100 abgebildet; er gehért dem Dominion Observatory in Ottawa, 
Canada. 


3. Die Photometrie. 


Nachst der Spektralanalyse bildet die Photometrie die wichtigste Disziplin 
der Astrophysik; sie lehrt den Astronomen, die Helligkeiten der Gestirne 
zu ermitteln, und setzt ihn damit in den Stand, aus den so gewonnenen Daten 
ebenfalls Schliisse auf ihre Konstitution zu ziehen. 

Die Photometrie ist der alteste Zweig der Astrophysik, denn die Ver- 
suche, die Helligkeiten der Sterne zu bestimmen, reichen bis in das Altertum 
zurick. Schon Ptolemaus hat uns in seinem Almagest einen Sternkatalog 

-hinterlassen, in dem die Sterne nach ihrer Helligkeit in sogenannte GréBen- 
klassen eingeteilt sind. Auf dem Standpunkte dieser einfachen Klassifizierung 
ist man dann freilich linger als anderthalb Jahrtausende hindurch stehen- 
geblieben, und erst die Entdeckung von Veranderungen in der Leuchtkraft 
einzelner Sterne hat das Verlangen nach genaueren Bestimmungen der Stern- 
helligkeiten wachgerufen, um die beobachteten Schwankungen besser ver- 
folgen und neue entdecken zu kénnen. Zunachst aber fehlte es noch an den 
wissenschaftlichen Grundlagen, auf denen sich eine Photometrie der Gestirne 
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aufbauen konnte, und erst die Arbeiten der groBen Physiker des 17. und des 
18. Jahrhunderts, besonders die klassischen Werke von Bouguer und Lambert, 
heferten diese unentbehrlichen Fundamente. 

Das Hauptprinzip, auf welchem alle photometrischen Beobachtungen 
beruhen, ist durch die physiologische Eigentiimlichkeit unseres Auges ge- 
geben, Vergleichungen zwischen zwei verschiedenen Helligkeiten nur dann 
einigermaBen genau ausfiihren zu kénnen, wenn die Unterschiede gering 
sind. Jedes Auge sieht sofort, daB die Sonne auBerordentlich viel heller ist 
als der Mond; es ist aber nicht imstande zu schitzen, wievielmal so hell, 
ob tausend- oder millionenmal. Dagegen kann ein getibter Beobachter mit 
ziemlicher Sicherheit angeben, ob zwei Sterne gleich: hell sind; die Erfahrung 
hat gelehrt, da8 man bei solchen Gleichheitsschatzungen bis zu einer Ge- 
nauigkeit von ein bis zwei Prozent der Gesamthelligkeit gelangen kann. Die 
Aufgabe eines Photometers (so nennt man die zu Helligkeitsmessungen dienen- 
den Apparate) besteht daher darin, dem Auge auch die genaue Bestimmung 
von groBen Helligkeitsunterschieden zu erméglichen, indem es das Licht 
des helleren von zwei miteinander zu vergleichenden Objekten in meBbarer 
Weise so weit verringert, da es dem des schwacheren gleich wird. 

Auch ohne besondere Apparate sind mit dem bloBen Auge oder mit 
einem Fernrohre gute Helligkeitsbeobachtungen ausfihrbar unter Benutzung 
der besonders von Argelander eingefithrten Methode der Stufenschatzwngen, 
die auch heute noch mit Erfolg angewandt wird. Dieselbe ist allerdings nur 
anwendbar, wenn es sich um die Vergleichung zweier Sterne handelt, deren 
Helligkeiten nicht sehr verschieden sind. Bedarf es beim Betrachten der 
Sterne einiger Uberlegung, um zu erkennen, ob der cine Stern etwas heller 
ist als der andere, so nennt man die Differenz eine Lichtstufe; ein gut wahr- 
nehmbarer Unterschied bedeutet zwei Stufen, ein sofort auffallender drei 
Stufen. Wenn ein getitbter Beobachter sich auf diese drei Differenzen be- 
schrankt, so ist der Begriff einer Stufe recht sicher und konstant. Ihr Wert 
fallt zwar bei verschiedenen. Beobachtern verschieden aus, betragt im; all- 
gemeinen aber annahernd eine zehntel GréBenklasse. So einfach diese Methode 
ist, hat sie doch in der Hand gewissenhafter Beobachter, wie Argelander, Schén- 
feldu. a. m., wichtige Beitrage zur Kenntnis der verainderlichen Sterne geliefert. 

Die eigentlichen Photometer unterscheiden sich in erster Linie durch die 
Art und Weise, wie die Abschwachung des Lichtes erreicht wird. Den altesten 
Photometern von Lambert, Bouguer, Rumford u. a. liegt das Fundamental- 
gesetz zugrunde, da die Helligkeit einer Lichtquelle im quadratischen Ver- 
haltnis der Entfernung vom Auge abnimmt, also z. B. nur 4/, ist, wenn die 
Entfernung die doppelte wird. Auch John Herschels Astrometer und Stein- 
heils Prismenphotometer beruhen auf diesem Gesetze. Herschel verglich mit 
seinem Instrumente die Helligkeiten der mit bloBem Auge sichtbaren Sterne 
mit der Helligkeit der durch eine Linse sternartig verkleinerten Mondscheibe, 
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deren Bild er auf einem Schirme auffing. Die Entfernung dieses Schirmes 
vom Auge wurde so lange geandert, bis der kiinstliche und der wirkliche 
Stern dem Beobachter gleich hell erschienen. So unvollkommen dieser Apparat 
auch war, so verdient er doch besonders erwahnt zu werden, da Herschel 
- mit ihm den ersten nicht auf bloBen Schatzungen beruhenden Helligkeits- 
katalog einer Anzahl heller Sterne hergestellt hat. 

Mit dem Steinheilschen Prismenphotometer kénnen zwei beliebige Sterne 
am Himmel direkt miteinander verglichen werden. Vor den beiden Halften 
eines nach Art des Heliometers durchschnittenen Fernrchrobjektivs sind 
totalreflektierende Prismen angebracht, durch welche das Licht zweier Sterne 
nach dem Okular geworfen wird. Das Okular ist nicht scharf auf den Brenn- 
punkt des Objektivs eingestellt, so daB die Sterne dem Auge nicht als Punkte, 
sondern als Scheiben erscheinen, deren Helligkeit von dem Abstande des 
Okulars vom Brennpunkte abhangt. Die Vergleichung der beiden Sterne 
wird nun in der Weise ausgefiihrt, da8 man die beiden Objektivhalften einzeln 
so lange gegen das feststehende Okular verschiebt, bis die Flachenhelligkeit 
der beiden Sternscheiben, aus denen zur Vergleichung zwei gleich grobe 
Stiicke herausgeblendet werden, die gleiche ist. Aus der GréBe der Verschie- 
bungen, die an einer Skala abgelesen werden, Ja8t sich dann die Helligkeits- 
differenz der beiden Sterne berechnen. 

Mit einem solchen Instrument hat Seidel die Helligkeiten der Haupt- 
planeten und einer gréBeren Zahl (tiber 200) von Fixsternen ermittelt, sowie 
wertvolle Untersuchungen tiber die Absorption des Lichtes in der Erdatmo- 
sphare angestellt. Die komplizierte Konstruktion des Instruments, seine 
unbequeme Handhabung und die auf helle Objekte beschrankte Anwend- 
barkeit haben aber eine gréBere Verbreitung des Steinheilschen Photometers 
verhindert, und Seidel scheint der einzige geblieben zu sein, der mit ihm 
Messungen ausgefiihrt hat. 

Ein anderes photometrisches Prinzip, welches vielfach Verwendung ge- 
funden hat, besteht in der teilweisen Abblendung der freien Offnung des 
Fernrohrobjektivs oder des aus dem Objektiv austretenden Strahlenkegels. 
Mannigfache Apparate sind hierauf gegriindet worden, von denen hier nur 
das Bouguersche und das Schwerdsche Photometer erwahnt werden mégen. 
Indessen unterliegen die mit derartigen Instrumenten ausgefithrten Beob- 
achtungen gewichtigen Bedenken, besonders infolge des Umstandes, daB 
durch die Anbringung von Blenden vor dem Objektiv oder im Strahlengange 
Beugungserscheinungen hervorgerufen werden, welche die Verteilung des 
Lichtes in den Brennpunktsbildern verandern, und es haben daher alle diese 
Apparate nur beschrankte Anwendung auf den Himmel gefunden. Dasselbe 
cilt auch fiir einige weitere photometrische Prinzipien, wie die Anwendung 
rotierender Scheiben, der Reflexion des Lichtes san spiegelnden Flachen, u. a.m. 

Einen nachhaltigen Aufschwung erfuhr die Himmelsphotometrie erst, 


238 Il. Praktische Astronomie. 


als Zéllner das nach ihm benannte Photometer konstruierte und im Jahre 
1861 eine Beschreibung desselben veréffentlichte, zugleich mit einer Anzahl 
von bedeutsamen Messungen, die er damit ausgefiihrt hatte. Das Wesent- 
liche des Zollnerschen Photometers besteht in der Einfithrung eines kiinstlichen 
Sternes, welcher durch polarisierende Medien meBbar geschwacht werden 
kann und als Vergleichsobjekt fiir die zu messenden Sterne dient. Fig. 101 
stellt den Apparat in der Form dar, welche Zéllner ihm schlieBlich nach 
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Fig. 101. 


mancherlei Anderungen gegeben hat. AB ist ein kleines Fernrohr, welches 
einerseits um die horizontale Achse CD, andererseits, zugleich mit dem ganzen 
Apparat, um die vertikale Achse des Stativs gedreht werden kann. Von der 
Petroleumflamme F fallt Licht durch die kleine Offnung o’ auf die Bikonkay- 
linse m, welche dazu dient, das Bild der Offnung zu verkleinern. Das Licht 
durchlauft dann, wenn wir uns zunachst & und J, deren Bedeutung spiter 
erklart werden soll, fort denken, zwei sogenannte Nicolprismen 2 und h und 
wird durch die Sammellinse f auf die planparallele Glasplatte ee’ geworfen. 
Dieselbe ist unter 45° gegen die Achse CD geneigt, so daB8 durch Reflexion 
an der vorderen und der hinteren Glasflache schlieBlich in gg zwei verkleinerte, 
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nahezu punktfdrmige Bilder der Offnung o’ entstehen. Das eine Nicolprisma (h) 
sitzt in dem seitlichen Rohre fest, das andere (7) dagegen ist drehbar, und 
die Grobe der Drehung kann an einem geteilten Kreise, dem sogenannten 
Intensitatskreise, mit Hilfe der beiden Nonien » und n’ abgelesen werden. 
Stehen die Hauptschnitte der beiden Prismen einander parallel, so geht das von 
dem ersten Prisma zerlegte und polarisierte Licht durch das zweite Prisma un- 
gehindert hindurch. Wird 7 aber gedreht, so andert sich, dem Malusschen 
Gesetze entsprechend, die Intensitat des aus h austretenden Lichtes propor- 
tional dem Quadrate des Kosinus des Drehungswinkels; man kann also auf 
diese Weise die Helligkeit der kiinstlichen Sterne gg beliebig abschwiachen, und 
zwar in meBbarer Weise. Die beiden Sterne gg besitzen nicht die gleiche Hellig- 
keit, da der von der Riickseite der Glasplatte reflektierte Strahl innerhalb der 
Glasplatte noch eine geringe Absorption erleidet. Man benutzt daher zur Mes- 
sung gewohnlich nur den von der vorderen Flache reflektierten, helleren Stern. 
Richtet man nun das Fernrohr A B auf einen Stern am Himmel, so erhalt man 
im Brennpunkte des Objektivs O ein Bild dieses Sternes; der Beobachter er- 
blickt daher im Okular o nebeneinander in gleicher Schirfe das Bild 6 des wirk- 
lichen Sternes und den kiinstlichen Stern g und kann durch Drehung des 
Prismas ¢ die Helligkeit von g so weit verringern, daB ihm 6 und g gleich hell er- 
scheinen. Wird dieselbe Messung alsdann mit einem zweiten Sterne ausgefiihrt, 
so laBt sich das Helligkeitsverhaltnis der beiden beobachteten Sterne berechnen, 
ohne daB die Intensitat des kiinstlichen Sternes bekannt zu sein braucht. 
Zwischen 7 und m befinden sich nun noch ein drittes Nicolprisma & und 
eine Bergkristallplatte 1, welche den Zweck haben, den kiinstlichen Sternen eine 
beliebige Farbung zu geben. Die Anderung der Farben erfolet durch Drehung 
von k gegen die tibrigen polarisierenden Medien. Wird die GréBe dieser Drehung 
mittels eines besonderen Kreises, des sogenannten Kolorimeterkreises, gemessen, 
und ist die Dicke der Bergkristallplatte bekannt, so ist die Farbe des Sternes 
unzweideutig bestimmt; der Apparat kann daher auch zu direkten Farben- 
messungen der Gestirne benutzt werden. Da aber die Polarisationsfarben 
Mischfarben sind und den Farben der Sterne nur teilweise entsprechen, so 
hat das Kolorimeter als MeBapparat nur sehr geringe Verwendung gefunden. 
Die im vorstehenden beschriebene Konstruktion des Zollnerschen Photo- 
meters ist in der Hauptsache bis auf den heutigen Tag unverandert beibe- 
halten worden, jedoch hat die mechanische Ausfiithrung des Instruments 
mancherlei Anderungen und Verbesserungen erfahren. Fig. 102 stellt ein 
eroBes, von Wanschaff fiir die Potsdamer Sternwarte erbautes Photometer 
dar, welches sich sehr gut bewahrt hat, und nach dessen Muster seitdem 
von Toepfer mehrere Instrumente in noch gréBeren Dimensionen ausgefiihrt 
worden sind. Das Photometer hat die F orm eines Universalinstruments 
mit gebrochenem Fernrohr; der Beobachter blickt daher stets in horizontaler 
Richtung in das Okular, wahrend bei der alteren Form (Fig. 101) die Haltung 
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Die Photometrie. 241 


des Kopfes von der Hohe des Sternes tiber dem Horizont abhangt und Sterne 
in der Nahe des Zenits tiberhaupt nur mit einem totalreflektierenden Prisma 
vor dem Okular beobachtet werden kénnen. Die Petroleumlampe befindet 
sich auf der dem Okular entgegengesetzten Seite des Fernrohres und ist fiir 
den Beobachter ginzlich verdeckt; ihr Licht gelangt erst nach mehrmaliger 
Reflexion und Konzentration durch J, 7, m, & in den eigentlichen Photometer- 
apparat. Die Lampe erleuchtet aber auBerdem auch mit Hilfe des total- 


Fig. 103. 


reflektierenden Prismas ¢ und der Spiegel w, v, w den zum Einstellen der Sterne 
dienenden Hohenkreis #, sowie den Intensitiatskreis o und den Kolorimeter- 
kreis p. Das Objektiv hat eine Offnung von 67 mm und eine Brennweite 
von 700 mm; es kénnen aber auch statt dessen an den mit z und y bezeichneten 
Stellen kleinere Objektive von 36.5 mm baw. 21.5 mm Offnung und 350 bzw. 
137 mm Brennweite eingesetzt werden. 

Mit dem hier beschriebenen Instrument kjnnen noch Sterne der siebenten 
GréBe bequem und sicher gemessen werden. Will man noch schwachere 
Sterne beobachten, so muB8 der Photometerapparat mit einem gréBeren Fern- 
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rohre in Verbindung gebracht werden, wie dies in Fig. 103 dargestellt ist. 
Das in dieser Figur abgebildete Photometer ist von Toepfer erbaut und zeigt 
gegen die oben beschriebenen Instrumente noch einige nicht unwesentliche 
Verbesserungen. Die Petroleumlampe ist durch eine elektrische Gliihlampe 
L) ersetzt, deren Licht von einer bei G befindlichen versilberten Glaskugel 
reflektiert wird, bevor es in den Photometerapparat gelangt. AuSerdem 
ist das Instrument mit einem Registrierapparat versehen, von dem aber in 
der Figur nur die beiden nach unten hervorragenden Handgriffe RR zu 
erkennen sind, und dessen Prinzip auf 8. 243f. naiher beschrieben ist. Das 
ganze Photometer ist in dem Ringe A drehbar, so daB es in jede beliebige 
Lage gebracht werden kann. Auch hier wird die Photometerlampe benutzt, 
um mit Hilfe der Prismen pp und des Spiegels s die Kreise zu erleuchten. 
Soll der Registrierapparat nicht benutzt werden, so erfolgt die Ablesung des 
Intensitatskreises durch die Lupe J. 

Ebenfalls auf dem Polarisationsprinzip beruht das Pickeringsche Meri- 
dianphotometer. Dasselbe besteht aus einem horizontal liegenden, in der 
Richtung Ost-West orientierten Fernrohre mit zwei genau gleichen Objektiven. 
Vor diesen Objektiven befindet sich je ein totalreflektierendes Prisma (oder 
ein Spiegel), von denen das eine durch eine Feinbewegung in geringem Mabe 
beweeglich ist, so da das Bild eines Polsternes, der als Vergleichstern benutzt 
wird, mit Leichtigkeit bestandig im Gesichtsfelde gehalten werden kann. 
Das andere Prisma ist mit einem Positionskreise versehen und erlaubt, das 
Licht eines jeden in der Nahe des Meridians befindlichen Sternes in das Fern- 
rohr zu werfen. In der Nahe der Fokalebene der beiden Objektive befindet 
sich ein doppeltbrechendes achromatisiertes Kalkspatprisma, dessen Winkel 
so gewahlt ist, daB das von dem einen Objektiv herriihrende ordentliché 
Bild beinahe mit dem auBerordentlichen Bilde von dem anderen Objektiv 
zusammenfallt, so dab das Licht beider Bilder dieselben Teile des Okulars und 
des Auges passieren mu8. Vor dem Okular ist ein Nicolprisma angebracht, 
durch dessen Drehung die Gleichheit der Bilder in derselben Weise wie beim 
Zéllnerschen Photometer hergestellt wird. 

Das Pickeringsche Photometer besitzt vor dem Ziillnerschen den groBen 
Vorzug, daB bei ihm zwei wirkliche Sterne miteinander verglichen werden. 
Der kiinstliche Stern des Zéllnerschen Instruments besitzt doch ein etwas 
anderes Aussehen als die wirklichen Sterne, und die Vergleichung der beiden 
verschiedenartigen Objekte miteinander kann daher leicht zu Fehlern Ver- 
anlassung geben. Dafiir hat aber das Pickeringsche Photometer wieder andere 
Nachteile, von denen der einschneidendste wohl der ist, daB es nur in der 
Nahe des Meridians Beobachtungen auszufiihren gestattet. Ein anderer 
Ubelstand liegt in der Benutzung eines Polsternes als Vergleichsobjekt, da 
infolgedessen die beiden zu vergleichenden Gestirne unter Umstinden sehr 


1) In der Figur zum groBten Teil durch den Kolorimeterkreis verdeckt. 
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weit voneinander entfernt sind, so daB Verschiedenheiten in der Durch- 
sichtigkeit der Luft sehr schidlichen Einflu8 auf die Messungen ausiiben 
kénnen. Endlich ist das Instrument verhaltnismaBig lichtschwach, so da8 
fiir die Beobachtung schwicherer Sterne ziemlich groBe Dimensionen gewahlt 
werden miissen. 

Kin anderes Prinzip liegt dem sogenannten Kezlphotometer zugrunde, 
welches zuerst von Kayser in Danzig angegeben, im Jahre 1881 aber von 
Pritchard in Oxford ganz unabhingig von neuem konstruiert und in An- 
wendung gebracht worden ist. Es besteht im wesentlichen aus einem Keil 
von neutral absorbierendem, dunklem Glase, der durch das Gesichtsfeld des 
Fernrohres bewegt werden kann. Eine Skala gibt an, bei welcher Dicke des 
Keiles das Licht eines Sternes zum Verschwinden oder zum Wiederauftauchen 
gebracht wird, und es lassen sich auf diese Weise aus den bekannten Ab- 
sorptionsverhaltnissen des Keiles die 
Helligkeitsdifferenzen der beob- 
achteten Sterne berechnen. Offen- 
bar hat diese Methode mit dem an- 
fangs auseinandergesetzten Prinzip,” 
bei einer Vergleichung das _ hellere 
Objekt auf die gleiche Stufe wie das 
schwachere zu bringen, nichts zu . Dy 
tun; das Verschwinden eines Sternes fem) | ee 
erfolet, wenn das Sternlicht, das sich i I 
itber die Helligkeit des Untergrundes | i \ LA 
SS RS SO ah ~~ 
Auges herabgedriickt ist. oy 

Fig. 104 zeigt ein vom Mecha- 
niker Toepfer angefertigtes Keil- 
photometer, welches leicht an jedes beliebige Fernrohr angebracht werden 
kann. Das Okular ist entfernt, so daB man den im Inneren des kleinen 
metallenen Kastens befindlichen Keil erblickt, sowie zwei Stege, welche die 
Mitte des Gesichtsfeldes fixieren. Der Keil ist mittels der Schrauben cc an dem 
Rahmen 6 befestigt und kann zugleich mit diesem mit Hilfe des Triebes a 
fortbeweet werden. 7 ist ein Index, an welchem eine dahinter befindliche, 
ebenfalls an dem Rahmen 6 befestigte Skala abgelesen werden kann, f end- 
lich ein Schieber, mit dessen Hilfe sich erforderlichenfalls das ganze Gesichts- 
feld bis auf einen schmalen Ausschnitt in der Mitte abdecken la8t. Uber dem 
Photometer befindet sich eine in dieser Form zuerst von E. v. Gothard ange- 
eebene Registriervorrichtung, welche es dem Beobachter erméglicht, beliebig 
viele Hinstellungen am Photometer zu machen, ohne gezwungen zu sein, die- 
selben jedesmal am Index 7 abzulesen. Durch Niederdriicken des Hebels 1 
preBt man einen unter dem Kissen m herumgefiihrten Papierstreifen gegen die 
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mit einer erhabenen Teilung versehene Skala e und fixiert so auf dem Papiere 
die jedesmalige Stellung des Keiles. Beim Loslassen des Hebels J bewirkt die 
Feder » eine kleine Drehung des Rades & und damit ein weiteres Abwickeln des 
Papierstreifens von der Rolle g, so daB fiir eine neue Registrierung Platz wird. 

Das Keilphotometer in der soeben beschriebenen Form ist ein ungemein 
bequemer und handlicher Apparat; die Genauigkeit der mit ihm ausge- 
fiihrten Beobachtungen ist aber etwas geringer, als sie mit den Polarisations- 
photometern erreicht werden kann. Dies liegt vor allen Dingen daran, daB 
die Empfindlichkeit des Auges, welche bei den Beobachtungen mit dem Keil- 
photometer eine wichtige Rolle spielt, nicht unerheblichen Schwankungen 
unterworfen ist. Auch die Helligkeit des Himmelsgrundes tibt einen starken 
Einflu8 auf die Messungen aus, indem bei hellerem Himmelsgrund das Ver- 
schwinden des Sternes bei geringerer Keildicke erfolgt als bei dunklem Himmels- 
erund. Eine weitere Quelle der Unsicherheit bildet die Bestimmung der 
Absorption des Keiles, welche um so schwieriger ist, als es ein absolut neu- 
trales, d. h. alle Farben in gleichem Grade absorbierendes Glas nicht gibt, 
so daB die Absorption streng genommen fiir jede einzelne Sternfarbe ermittelt 
werden mi8te. Um wirklich gute Resultate zu erzielen, mu8 man daher das 
Keilphotometer mit groBer Vorsicht handhaben. 

Eine wesentliche Verbesserung des Keilphotometers wurde in neuerer 
Zeit dadurch erreicht, da8 man eine kiinstliche Vergleichlichtquelle ein- 
fiihrte, ahnlich wie es in dem Zéllnerschen Photometer geschieht. Die Messung 
erfolgt in der Weise, daB man den wirklichen Stern durch Vorschieben des 
Keiles so stark abschwacht, daB seine Helligkeit genau gleich der Helligkeit 
des kiinstlichen Vergleichsternes wird. In dieser Form diirfte das Keilphoto- 
meter den Polarisationsphotometern an MeBeenauigkeit und Bequemlichkeit 
der Handhabung nicht wesentlich nachstehen. 

Auch mit Hilfe der Photographie lassen sich photometrische Bestim- 
mungen an den Himmelskoérpern ausfithren, und zwar nach zwei verschiedenen 
Methoden. Nimmt man mittels eines Fernrohres einen Teil des Himmels 
auf einer photographischen Platte auf, so erkennt man auf dem erhaltenen 
Negativ, da die Bilder der helleren Sterne merklich gréBer sind als die der 
schwacheren. Die Durchmesser der auf der photographischen Platte ent- 
standenen Sternscheibchen kénnen daher dazu benutzt werden, die Hellig- 
keiten der aufgenommenen Gestirne zu ermitteln, vorausgesetzt, daB man 
eine Beziehung zwischen der Helligkeit und dem Durchmesser des Scheib- 
chens kennt. Diese Methode ist die altere, da sie bereits 1857 von G. P. Bond 
zu photographischen Helligkeitsmessungen angewendet worden ist. Die Bilder 
der helleren Sterne auf der Platte sind aber nicht nur gréBer, sondern auch 
intensiver geschwarzt als die der schwacheren; man kann daher auch aus dem 
Grade der Schwarzung der photographischen Bilder die Helligkeiten ableiten, 
sobald man eine Beziehung zwischen der Helligkeit und der Schwarzung 
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besitzt. Diese zweite Methode hat zuerst Schwarzschild in einwurfsfreier Weise 
und in gréBerem Umfange angewendet, und sie wird in letzter Zeit fast all- 
gemein bevorzugt, obwohl sie in einem Punkte im Nachteil gegeniiber dem 
Verfahren der Durchmessermessungen ist. Es sind naémlich die fokalen Bilder 
bei guten Fernrohren so klein, da8 sich ihre Schwirzungen mit einem dazu 
geeigneten Instrumente, dem weiter unten beschriebenen Mikrophotometer, 
nicht messen lassen. Man muB also Aufnahmeverfahren verwenden, welche 
gréBere Bilder geben. Hierdurch wird aber natiirlich die Intensitat der Bilder 
herabgesetzt, und man ist gezwungen, Instrumente verhaltnismaBig groBer 
Dimensionen und sehr lange Belichtungszeiten anzuwenden, wenn die Hellig- 
keiten schwacher Sterne bestimmt werden sollen. Die VergroSerung der 
Bilder wird nun entweder dadurch erreicht, daB man die photographische 
Aufnahme nach einem Vorschlage von Janssen nicht in der Brennebene des 
Fernrohres, sondern etwas auBerhalb derselben macht (extrafokale Aul- 
nahmen), oder daB man der Kassette wihrend der Aufnahme eine derartige 
Bewegung erteilt, da jeder Stern eine kleine schraffierte Flache erzeugt 
(Schraffierkassette von Schwarzschild). 

Fir beide Methoden ist es, wie schon erwahnt, erforderlich, eine Bezichung 
zwischen den auf die Platte einwirkenden Intensitaten und dem durch diese 
Intensitaten hervorgerufenen Effekt (DurchmessergréBe oder Schwarzung) zu 
besitzen. Der nachstliegende Weg hierzu, der auch in der Tat zuerst be- 
schritten wurde, ist der, da man die Helligkeiten einiger der auf der Platte 
vorhandenen Sterne durch visuelle photometrische Messungen bestimmt und 
nun mittels dieser Sternhelligkeiten die gesuchte Beziehung etwa durch ein 
eraphisches Verfahren oder durch eine Formel herstellt. Dieses Verfahren ist 
fiir die Durchmessermethode von zahlreichen Astronomen (Charlier, Scheiner, 
Trépied, Kapteyn, Turner, Christie usw.) benutzt worden. Es hat sich nament- 
lich zu Helligkeitsmessungen fiir Durchmusterungen und fiir die photographi- 
sche Himmelskarte bewahrt, wo man die visuellen Helligkeiten geniigend 
vieler Sterne kennt und keine hohen Anspriiche an die Genauigkeit stellt. 

Trotz der groBen Einfachheit eignet sich dieses Verfahren aber nicht 
fiir einen allgemeinen Gebrauch. Man besitzt naimlich nur fiir die hellen 
Sterne bis einschlieBlich der 7.5ten GréBenklasse visuelle photometrische 
Messungen von gentigender Genauigkeit, fiir die schwachen und schwachsten 
Sterne dagegen keine oder nur vereinzelte. Vor allem macht aber die ver- 
schiedene Farbe der Sterne groBe Schwierigkeiten. Dem menschlichen Auge, 
fiir welches die starkste Empfindlichkeit im Gelbgriin liegt, erscheint ein gelber 
oder rétlicher Stern heller als der Platte, welche die gréBte Empfindlchkeit 
im Blau und Violett hat. So wird z. B. der rote Stern a Orionis vom Auge 
nahezu ebenso hell geschatzt als der weiBe Stern a Aquilae; auf einer photo- 
eraphischen Aufnahme aber wird a Orionis um mehrere GréBenklassen schwa- 
cher erhalten als a Aquilae. 
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Aus diesen Griinden war man bald bestrebt, auf andere Weise als oben 
auseinandergesetzt wurde, die noétige Beziehung zwischen Intensitat und 
Bilddurchmesser bzw. Schwirzung, d. h. die Skala, zu finden. Gegenwartig 
wendet man fiir genaue Messungen vielfach das folgende, besonders durch 
die Arbeiten von Schwarzschild vervollkommnete Verfahren an. Man macht 
von der zu untersuchenden Gegend zwei Aufnahmen von gleicher Expositions- 
dauer; bei der zweiten setzt. man aber vor das Objektiv des Fernrohres ein 
sorefaltig hergestelltes Drahtgittergeflecht, dessen lichtschwachende Wirkung 
(Absorptionskonstante) im Laboratorium genau bestimmt worden ist. Aus 
der Differenz der Bilddurchmesser bzw. der Schwarzungen auf den zwei 
Aufnahmen lat sich dann mit Hilfe der Absorptionskonstante des Gitters 
die gesuchte Beziehung berechnen. Ein zweites Verfahren zur Herstellung 
einer Skala ist von Hertzsprung angegeben und von ihm und anderen (Chap- 
man und Melotte, Halm) mit bestem Erfolge benutzt worden. Es besteht 
darin, daB man wieder wie bei dem Schwarzschildchen Verfahren ein Gitter 
vor das Objektiv des Fernrohres setzt, aber ein solches, welches aus gleich- 
starken Stiben oder Drahten (Stabgitter) hergestellt ist, die alle genau den 
gleichen Abstand voneinander haben. Dieses Stabgitter wirkt wie ein Beu- 
guneseitter, d. h. man erhalt auBer dem zentralen Sternbild noch zu beiden 
Seiten desselben Spektren des Sternes, deren Intensitaéten sich aus der be- 
kannten Gitterkonstante streng berechnen lassen. Diese beiderseitigen Spek- 
tren sind bei so weiten Gittern, wie man sie ftir photometrische Zwecke ver- 
wendet, so kurz, daB sie von einem Sternbild kaum zu unterscheiden sind 
und daher wie ein solches bei der Messung behandelt werden kénnen. Der 
der Schwarzungsdifferenz zwischen Zentralbild und Spektren entsprechende 
Intensitatsunterschied ist, wie erwaihnt, aus der Gitterkonstante bekannt. 
Diese Methode hat sich besonders gut bei der Benutzung au8erfokaler Auf- 
nahmen bewahrt. 

Fir den Fall, da8 man die Schwarzungen der Sternbilder verwendet, 
gibt es aber noch ein drittes Verfahren, das darin besteht, daB im Labora- 
torium auf die Platte direkt eine Helligkeitsskala aufkopiert wird, die nach 
Beendigung der Sternaufnahme mit dieser zusammen entwickelt wird. Man 
belichtet hierzu eine Anzahl Felder eines seitliich von der Sternaufnahme 
gelegenen Plattenstiickes mit einer Reihe bekannter, passend abgestufter 
Intensitaéaten unter Einhaltung derselben Expositionszeit, welche die Stern- 
aufnahme hat, und erhalt so ohne weiteres die gesuchte Beziehung zwischen 
Helligkeit und Schwarzung. Auf diese Weise hat Parkhurst aus extrafokalen 
Aufnahmen die photographischen Helligkeiten der Sterne in der Polgegend 
bestimint. Es mag noch erwaunt werden, da unter Benutzung von farben- 
empfindlichen photographischen Platten nach einer der oben auseinander- 
cesetzten Methoden auch visuelle Sternhelligkeiten bestimmt werden kénnen, 
deren Genauigkeit die der direkten visuellen Messungen erreicht. 
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Sind erst einmal die Helligkeiten einer geniigenden Zahl von Sternen 
einer Himmelszone, z. B. des Nordpoles, oder einer Sterngruppe, etwa der 
Plejaden, sicher bekannt, so kann man die Helligkeiten anderer Sterne ein- 
fach dadurch bestimmen, daB man die zu untersuchende Gegend und die 
mit den bekannten Helligkeiten nacheinander auf dieselbe Platte aufphoto- 
graphiert und damit erstere an die letztere anschlieBbt. Gegenwartig wird 
die von E. C. Pickering und Seares aufgestellte ,,Nordpolarsequenz‘ all- 
gemein als Standard benutzt. Sie enthilt 96 Sterne bis zur 20. GréBen- 
klasse, und Helligkeiten und Farben dieser Sterne sind sehr genau bestimmt. ' 

Es mag hier noch zine Schwierigkeit besprochen werden, auf die man 
sowohl bei visuellen als auch bei photographischen Helligkeitsmessungen 
stéBt. Sie riihrt von der verschiedenen Farbe der Sterne der. Streng ge- 
nommen lassen sich nur Objekte derselben Farbe miteinander vergleichen. 
Hat man es mit verschiedenfarbigen Sternen zu tun, so treten infolge der 
verschiedenen Farbenempfindlichkeit des Auges Unterschiede in den Hellig- 
keitsmessungen verschiedener Beobachter auf (Farbengleichung). Wirden 
nun die Unterschiede von der Farbe allein abhingig sein, so lieBen sie sich 
leicht unschadlich machen. Sie sind aber auch von der subjektiven Hellig- 
keit der beiden zu vergleichenden verschiedenfarbigen Objekte abhingig. 
Ein und derselbe Beobachter naimlich, der zwei Sterne, z. B. einen rotlichen 
und einen weifen, in einem kleinen Fernrohr gleich hell sieht, findet sie bei 
der Betrachtung durch ein gréBeres Fernrohr nicht mehr gleich hell. Man 
nennt diese Erscheinung das Purkinje-Phdénomen. Es ist dieses Phanomen 
aber nicht auf das Auge beschrankt, sondern tritt in ganz gleicher Weise 
auch bei der photographischen Platte auf. Durch dasselbe entsteht ein Fehler 
in der Helligkeitsskala, der sich nur dadurch vermeiden la8t, daB alle Ver- 
gleichungen bei derselben subjektiven Helligkeit resp. derselben Schwarzung 
der Platte gemacht werden. Das bringt aber meist erhebliche Schwierig- 
keiten mit sich. 

Die photographische Photometrie, deren Anwendung auf genaue Mes- 
sungen von Sternhelligkeiten erst jiingeren Datums ist, hat schon recht wert- 
volle Resultate gezeitigt, und es ist zu erwarten, da sie nach eingehenderer 
experimenteller Untersuchung ihrer Grundlagen noch weiter vervollkommnet 
werden kann. 

Die Schwarzungen miBt man am bequemsten und sichersten mit eimem 
Hartmannschen Mikrophotometer (Fig. 105), wie es vom Mechaniker Toepfer 
gebaut wird. Es ist dies ein Apparat, mit welchem man durch eine besondere 
optische Einrichtung (Lummer-Brodhunsches Prisina) beliebige Teile einer 
photographischen Aufnahme unmittelbar neben einer Skala sichtbar machen 
und mit dieser sehr genau vergleichen kann. 

Vor einigen Jahren hat Stebbins versucht, auch die Selenzelle zur Messung 
von Sternhelligkeiten zu verwenden. Das Selen in seiner metallischen Modi- 
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fikation verringert nimlich den Widerstand, welchen es einem hindurch- 
flieBenden elektrischen Strom entgegensetzt, in erheblichem Mae, wenn es 
mit Licht bestrahlt wird. Stebbins brachte nun eine Selenzelle im Brenn- 
punkt eines groBen Fernrohres an und maf die bei der Belichtung durch 
Sterne stattfindenden Widerstandsinderungen mit einem sehr empfindlichen 
Ampéremeter. Aus diesen Anderungen konnte er die Helligkeitsdifferenzen 
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Fig. 105. Mikrophotometer. 


der untersuchten Sterne berechnen. Leider ist das Verfahren wegen der relativ 
geringen Lichtempfindlichkeit der Selenzelle bisher nur auf die hellsten Sterne 
anwendbar. Stebbins konnte aber so z. B. sehr geringe periodische Hellig- 
keitsanderungen einiger Sterne auffinden und mit groBer Genauigkeit messen. 

Das Bestreben in der Photometrie, das Auge durch lichtempfindliche 
Apparate zu ersetzen, das den Stebbinsschen Untersuchungen zugrunde 
liegt, ist dann durch die Verwendung photoelektrischer Zellen von Erfolg 
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vekrént worden und hat der Sternphotometrie einen neuen Aufschwung 
gegeben. P. Guthnick und H. Rosenberg haben mit solchen Versuchen be- 
gonnen, und der erstere hat seine Methode abgeschlossen und in langen Mes- 
sungsreihen erprobt. Die Abbildung (Fig. 106) zeigt die am Okularende des 
30 cm-Refraktors der Babelsberger Sternwarte angebrachte photoelektrische 
Apparatur Guthnicks. Diese Methode benutzt die von Hertz entdeckte und 
von Elster und Geitel und anderen sorgfaltig studierte Erscheinung, daB 
gewisse Metalle, insbesondere 
Kalimetalle(Kalium, Casium, 
Rubidium) bei Einwirkung 
von Licht Elektronen emit- 
tieren. Ladt man Belege die- 
ser Metalle, die unter niedri- 
gem Gasdruck stehen, auf 
etwa 100 Volt auf, so ist 
dieser Photoeffekt so kraftig, 
da man den aus dem Metall 
entweichenden Elektronen- 
strom durch die Aufladung 
eines empfindlichen Elektro- 
meters messen kann. Dieser 
Strom ist der auffallenden 
Lichtenergie proportional. 
Der in der Figur sichtbare 
zylindrische Behalter enthalt 
die Zelle, die die Gestalt 
einer kleinen, etwa 50 mm 
im Durchmesser messenden 
Glaskugel hat, welche im 
Innern einen feinen Metall- 
belag, z. B. von Kalium, in Fig. 106. Guthnicks photoelektrischer Apparat. 

Form einer Kugelkalotte tragt. In die Glaskugel sind die Elektroden einge- 
schmolzen, die eine im Bereich des Metallbelags, um diesen auf die gewiinschte 
Spannung zu bringen, die andere in Gestalt eines Drahtringes oder Stabchens im 
Abstand einiger Millimeter vom Metallbelag, um den Elektronenstrom nach dem 
Elektrometer abzufiihren. Das Elektrometer ist kardanisch am Zellengehause 
aufgehangt und tragt das Okularfernrohr zum Anvisieren des Elektrometer- 
fadens. Sobald Sternlicht auf die Zelle fallt, ladt sich der Elektrometerfaden 
auf und wandert durch das Gesichtsfeld, das eine Skala tragt. Die Durch- 
ginge des Fadens durch bestimmte Marken der Skala werden mit Hilfe eines 
Tasters auf einen Chronographen registriert. Die Aufladegeschwindigkeit des 
Fadens steht in einfacher Beziehung zur Intensitét des einfallenden Stern- 
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lichtes, so da8B man aus den registrierten Zeiten die Sternhelligkeit ableiten 
kann. Es werden von Guthnick in bestimmtem Turnus die untersuchten Sterne 
an mdglichst nahe benachbarte Vergleichsterne angeschlossen und Schwan- 
kungen in der Sternhelligkeit mit groBer Genauigkeit gemessen. Der mittlere 
Fehler einer Vergleichung ist von der GroBenordnung von 0.005 GréBenklassen. 
Handelt es sich darum, die Intensitiéten der verschiedenen Teile des Spek- 
trums zweier Gestirne messend miteinander zu vergleichen, so bedient man sich 
eines Spektralphotometers. Dieses besteht aus einem zusammengesetzten Spek- 
tralapparat, in welchem neben dem Spektrum des zu untersuchenden Gestirnes 
das Spektrum einer mit konstanter Helligkeit brennenden Lampe erzeugt wird. 
Die Intensitat des kontinuierlichen Spektrums dieser Lampe laBt sich nun ahn- 
lich wie bei dem gewéhnlichen Photometer mit Hilfe von Nicolprismen meBbar 
verandern, so daB die Helligkeit verschiedener Teile des Sternspektrums gegen 
die des Lampenspektrums bestimmt werden kann. Derartige Messungen 
werden z. B. fiir die Bestimmung der Temperatur der Sterne ausgefiihrt. 
Im Anschlu8 an die Darstellung der photometrischen Methoden ist 
noch eine Erscheinung zu besprechen, welche in der Photometrie dieselbe 
Rolle spielt, wie die Refraktion in der Astronomie. Schon dem ungetibten 
Beobachter muB es auffallen, da ein Stern um so schwacher erscheint, je 
weiter er von dem Zenit des Beobachtungsortes entfernt ist. Dies geht so weit, 
da8 unmittelbar am Horizont dem unbewalfneten Auge selbst in ganz klaren 
Nachten nur noch Sterne der ersten und der zweiten GréBenklasse sichtbar 
bleiben, waihrend Sterne der dritten GroBe bereits nicht mehr zu erkennen 
sind. Der Grund hierfiir liegt in der Absorption, welche die Atmosphare der 
Erde auf die Lichtstrahlen, die sie passieren, austibt, und welche natiirlich 
um so gréBer ist, je langer der in der Atmosphare zuriickgelegte Weg ist. 
Diese Eatinktion des Lichtes ist fiir einen gegebenen Beobachtungsort ebenso 
wie die Refraktion nahezu der Tangente der Zenitdistanz proportional; sie 
andert sich aber auBerdem mit der Héhe des Beobachtungsortes iiber dem 
Meeresspiegel, oder, richtiger ausgedriickt, mit dem Barometerstande, welcher 
ja ein Ma8 fiir die tiber dem Beobachtungsorte befindliche Luftmenge bildet. 
Der Betrag der Extinktion fiir die verschiedenen Zenitdistanzen ist auf em- 
pirischem Wege, besonders von Seidel in Miinchen und Miiller in Potsdam, 
ermittelt worden. Der folgende Auszug aus der von Miller fiir Potsdam auf- 
gesteliten Extinktionstabelle 1a8t deutlich erkennen, welche auSerordentlich 
groBen Betrage die Schwachung des Lichtes in der Nahe des Horizonts erreicht. 


Zenitdistanz Extinktion Zenitdistanz Extinktion 
0° 0.00 Gréenklassen 65° 0.82 GréSenklassen 
20 0.01 = 70 0,45 3 
30 0.03 - 75 0.65 rf 
40 0.06 - 80 0.98 3 
50 0.12 94 84 1.49 


60 0.23 re 88 3.10 * 
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Die Extinktion des Lichtes in derErdatmosphiare ist nicht fiir alle Strahlen- 
gattungen diesclbe; vielmehr werden die blauen und violetten Strahlen viel 
starker absorbiert, als die griinen, und diese wiederum stirker als die gelben 
und roten. Infolgedessen miiBte streng genommen fiir jede einzelne Stern- 
farb2 auch eine besondere Extinktionstabelle aufgestellt werden. Die vor- 
stehend mitgeteilten Zahlenwerte sind fiir eine mittlere Sternfarbe berechnet 
und haber ausschlieBlich fiir optisch-photometrische Beobachtungen Giiltig- 
keit. Bei photographischen Heiligkeitsmessungen dagegen, bei denen die 
blauen und violetten Lichtstrahlen verwendet werden, ist der Betrag der 
Extinktion wesentlich héher und zwar etwa doppelt so gro8 als bei den 
optischen Beobachtungen. 

Wer sich naher mit den der astronomischen Photometrie zu Grunde 
liegenden Theorien vertraut machen will, findet daritber reichen AufschluB 
in G. Millers Lehrbuch ,,Die Photometrie der Gestirne‘t (Leipzig, Engel- 
mann, 1897), 
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Wohl nur selten hat eime Erfindung sich so rasch aus kleinen An- 
fangen weiter entwickelt und eine so weit iiber ihre selbstandige Bedeutung 
hinausgehende Stellung erlangt, wie diePhotographie. Fast auf allen Gebieten 
menschlicher Tatigkeit bedient man sich ihrer heutzutage, und es kann 
nicht Wunder nehmen, da sie auch in der Astronomie als Beobachtungs- 
verfahren bereits friihzeitig EKingang gefunden hat und sich immer weitere 
Kreise erobert. Daguerre selbst hatte die ersten Versuche gemacht, die 
Gestirne des Himmels auf der empfindlichen Platte festzuhalten; freilich 
waren seine Resultate, dem damaligen Zustande seiner groBen Erfindung 
entsprechend, noch sehr unvollkommen. Doch der Anfang war gemacht, 
und wir sehen, daB jeder neue Fortschritt der photographischen Technik 
auch neue Versuche auf dem Gebiete der Astrophotographis hervorrief. 
Waren es in der ersten Zeit nur die hellsten Objekte des Himmels, Sonne 
und Mond, die photographiert werden konnten, so erméglichte es die viel 
ordBere Empfindlichkeit der spateren Verfahren (Albuminplatten, nasses 
Kollodiumverfahren), auch Teile des Fixsternhimmels aufzunchmen. Aus 
jener Jugendzeit der Astrophotographie sind auBer den herrlichen Mondaut- 
nahmen von Draper und Rutherfurd insbesondere die zahlreichen Stern- 
aufnahmen des letzteren zu erwihnen, deren groSer wissenschaftlicher Wert 
erst spiter nach ihrer Ausmessung und Reduktion erkannt worden ist. 

Eine neue und zugleich die wichtigste Epoche beginnt indessen erst im 
Jahre 1871, als der Englander Maddox die Bromsilbergelatine-Emulsion 
erfand, mit der es unter Benutzung lichtstarker Fernrohre gelingt, weiter 
in die Tiefen des Weltraumes einzudringen, als dies bisher dem Auge ver- 
génnt war. Der beispiellose Aufschwung der Astrophotographie, welcher mit 
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der Einfiihrung der Bromsilbergelatineplatten begann, wurde insbesondere 
durch die wertvollen Eigenschaften dieser Platten bedingt. Sehen wir naém- 
lich von der Aufnahme des hellsten Gestirnes, der Sonne, und in gewissem 
Sinne auch noch von der des Mondes ab, so ist das Haupterfordernis, welches 
bei der Anwendung der Photographie in der Astronomie zu erfillen ist, eine 
moglichst hohe Empfindlichkeit der photographischen Schicht. Tatsachlich 
iibertrifft nun die Lichtempfindlichkeit der modernen Bromsilbergelatine- 
platte diejenige der bei allen alteren Verfahren verwendeten Platten um 
viele tausendmal. Eine zweite, namentlich fir Messungszwecke unum- 
cinglich nétige Eigenschaft der Gelatineplatte ist die, daB bei dem Ent- 
wickeln und Fixieren nach der Exposition die belichtete Schicht in weit 
geringerem Mae Verzichungen unterworfen ist, als dies bei den meisten 
friiheren Verfahren der Fall war, wo oftmals infolge des Ablésens oder der 
unregelmaBigen Ausdehnung der Bildschicht die Messungen recht unsicher 
wurden. Aber selbst die vorhandenen kleinen Anderungen der Schicht 
lassen sich bei den Bromsilbergelatineplatten zum gréBten Teil dadurch 
unschidlich machen, daB man vor der Entwicklung der Platte ein feines 
Netz aufkopiert, was z. B. bei dem KollodiumprozeB, wo die Platten in 
feuchtem Zustande zur Exposition gelangten, nicht méglich war. Bedenkt 
man fernerhin, da8 Bromsilbergelatineplatten beliebig lange in lichtempfind- 
lichem Zustande haltbar sind, da8 ihre Exposition nicht wie bei den Kollo- 
diumplatten in feuchtem Zustande zu erfolgen hat, wodurch der Dauer der Be- 
lichtung eine ziemlich enge Grenze gesetzt war, daB endlich die Behandlung 
der Platte héchst einfach, die fertiggestellte Platte recht unempfindlich 
gegen mechanische Einwirkungen ist, so wird man leicht begreifen, da ohne 
die Erfindung der Bromsilbergelatineplatten wohl kaum ein so rasches Auf- 
bliihen der Astrophotographie stattgefunden haben wiirde. Doch darf nicht 
unerwahnt bleiben, da mit der Entwicklung der photographischen Technik 
auch eine grobe Vervollkommnung der praktischen Optik Hand in Hand 
ging, der hier ganz neue Aufgaben gestellt wurden, und es ware ungerecht, 
wollte man den wichtigen EinfluB dieser Fortschritte unterschatzen. Wir 
werden dieser groBen Dienste, welche die praktische Optik geleistet hat, zu 
gedenken haben, wenn wir die einzelnen Anwendungen der Photographie in 
der Astronomie besprechen, wozu wir jetzt tibergehen wollen. 

Wie schon oben angedeutet, sind photographische Aufnahmen der Sonne 
bereits in den ersten Zeiten in vorziiglicher Weise gelungen, und es ist das 
auch leicht erklarlich, da bei diesem Gestirne eine solche Lichtfille vor- 
handen ist, da es keiner groBen Empfindlichkeit der Platte bedarf, sondern 
vielmehr das UbermaB von Licht es ist, welches Schwierigkeiten bereitet, 
so daf man zur Herstellung von Sonnenphotographien besondere Instru- 
mente konstruieren muBte, welche man Heliographen nennt. Diese Instru- 
mente bestehen im wesentlichen aus einem Fernrohre, das statt des Okulars 
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eine Kamera besitzt und auBerdem mit einem Momentverschlu8 versehen 
ist. Das Objektiv ist fir die chemischen Strahlen achromatisiert. Man gibt 
dem Instrument gewodhnlich eine unverainderliche, feste Aufstellung und 
wirlt die Sonnenstrahlen mittels eines vollkommen ebenen versilberten Glas- 
spiegels in das Fernrohr hinein. Der Spiegel selbst ist in einer mit Uhrwerk 
versehenen Montierung befestigt, wodurch es ermoglicht wird, das Sonnen- 
licht beliebig lange Zeit unverandert in derselben Richtung zu reflektieren 
(Heliostat)'). Die titbliche Einrichtung des Momentverschlusses besteht bei 
dem Heliographen in einem Schieber, der sich nahe der Brennebene des 
Objektivs bewegt und einen feinen Schlitz enthalt, dessen Weite je nach der 
Durchsichtigkeit der Luft und nach der Hohe der Sonne tiber dem Horizont 
reguliert werden kann. Dieser Spalt wird durch eine starke Feder im Moment 
der Exposition vorbeigeschnellt, so da das Sonnenbild nicht auf einmal 
aufgenommen wird, sondern in den einzelnen Teilen, die dem vorbeifliegenden 
Spalte entsprechen, in au8erordentlich kurzer Zeit hintereinander. Durch 
diesen MomentverschluB laBt sich also die nétige Kiirze der Expositionszeit 
erzielen, welche meist nur 1/,99) Sekunde betragt, obwohl au8erdem noch 
sehr unempfindliche Platten (Chlorsilberemulsion) verwendet werden. Will 
man ein groBes Sonnenbild haben, auf dem viel Detail erkannt werden kann, 
und trotzdem dem Fernrohre nicht eine tibermaBige Linge geben, so kann 
man noch in der Nahe des Brennpunktes des Fernrohrobjektivs ein soge- 
nanntes VergroBerungssystem anbringen. Mittels dieser Heliographen werden 
jetzt taglich an verschiedenen Orten der Erde (Meudon, Greenwich, Mount 
Wilson u. a.) Sonnenaufnahmen angefertigt, sofern es das Wetter zulaBt. 
Die schénsten, auch heute noch kaum itibertroffenen, riihren von Janssen 
in Meudon her, welcher der Vervollkommnung dieses Spezialzweiges der 
Astrophotographie sein ganzes Leben gewidmet hat. In dem Kapitel tiber 
die Sonne wird noch von seinen Resultaten die Rede sein. 

Wenn nun auch die Aufnahme der Sonne mit dem Heliographen nach 
obigem keinerlei technische Schwierigkeiten bietet, so tritt doch, wie tiber- 
haupt bei allen photographischen Aufnahmen am Himmel, hierbei eine Er- 
scheinung in besonders hohem Grade auf, welche schwere Stérungen erzeugt 
und es nur in seltenen Fallen gestattet, wirklich tadellose Bilder der 
Sonne zu erhalten: die Luftunruhe. Wir haben uns mit derselben schon 
frither (S. 137f.) beschaftigt, miissen aber hier nochmals auf sie zuriick- 
kommen, da sie bei der Photographie zélestischer Objekte in anderer Art 


1) Die gewohnlichen Heliostaten (auch Siderostaten genannt) haben den groben 
Nachteil, daB sie das reflektierte Bild drehen, so da8 es nicht méglich ist, lingere photo- 
graphische Aufnahmen mit ihnen zu machen. Man vermeidet diesen Ubelstand, wenn 
man die Ebene des Spiegels der Erdachse parallel legt; allerdings muB man dann, wenn 
das Fernrohr nicht bewegt werden soll, noch einen zweiten Spiegel verwenden. In dieser, 
zuerst von Lippmann vorgeschlagenen Form fithrt das Instrument den Namen Zélostat. 
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schidlich wirkt, als bei der direkten Beobachtung. Die atmospharischen 
Stérungen kénnen sich in zwei Formen auBern, die allerdings meist zusammen, 
wenn auch in sehr verschiedenem Grade, auftreten, hier aber des besseren 
Verstindnisses wegen einzeln besprochen werden sollen. Bilden sich in der 
Atmosphire Schlieren ungleich warmer, also auch ungleich dichter Luft, die 
mit gekriimmten Grenzflichen versehen sind und deshalb wie schwache 
Linsen wirken, so wird die Brennweite des Objektivs in raschem Wechsel 
bald verkleinert, bald vergréBert; das Bild eines Sternes erscheint also, kurze 
Momente ausgenommen, unscharf. Diese Art der Luftunruhe wirkt bei der 
direkten Beobachtung mit dem Fernrohr und bei der Photographie in gleicher 
Weise schadlich; sie macht es unméglich, feines Detail wahrzunehmen, und 
man wird zu solchen Zeiten, wo die sogenannte Bildschdrje mangelhaft ist, 
am besten jede Art von Beobachtung unterlassen. Es gibt aber noch eine 
zweite Form der Luftunruhe, die sich darin auBert, da die an sich scharfen 
Bilder bestandig hin und her schwanken, so da® z. B. benachbarte Teile der 
Sonnenoberflache eine gleiche, aber von der der anderen Teile vollig ver- 
schiedene Bewegung ausfiihren. Die Beobachtungskunst erméglicht es nun 
dem Astronomen, bei der Beobachtung mit dem Auge aus dieser wechselnden 
Bewegung das Feste und Richtige zu erfassen und zu messen; die photo- 
graphische Platte aber kann diese Kunst nicht erlernen, und sie zeichnet 
z. B. bei der Sonne das Bild getreu, wie es im Moment der Exposition war, 
mit allen seinen Verzerrungen und Verschiebungen. Bei langer dauernden 
Belichtungen dagegen, wie z. B. fiir den Mond, wird diese Luftwnruhe im 
engeren Sinne in gleicher Weise wie der Mangel an Bildscharfe wirken; die 
Aufnahmen werden verwaschen und unscharf sein und aller feineren Hinzel- 
heiten ermangeln. Am wenigsten werden noch Fixsternaufnahmen (mit Aus- 
nahme derjenigen enger Doppelsterne und dichtgedrangter Sternhaufen) 
durch die Stérungen der Atmosphire beeinfluBt, und das hat seinen Grund 
darin, daB sich die Sterne stets als kleine runde Scheibchen ohne weiteres 
Detail abbilden, die bei unruhiger Luft weiter keine Anderung erfahren, als 
daB sie vergréRert werden: 

Aus allen diesen Umstinden ersieht man, da die Ruhe der Luft fiir die 
Astrophotographie ein viel wichtigerer Faktor ist, als fiir die direkte Beob- 
achtung, und daB deshalb die Zahl der Tage und Nachte, an denen wirklich 
schéne Aufnahmen erhalten werden kénnen, sehr viel kleiner ist als die, an 
denen optisch beobachtet werden kann. 

Nach dem, was soeben tiber die Luftruhe gesagt wurde, ist es begreif- 
lich, daB die Schwierigkeiten bei der Photographie des Mondes gréBer sind 
als bei der der Sonne, da die Intensitit des von der Mondoberflache reflektierten 
Lichtes im Verhaltnis zu der des Sonnenlichtes auBerordentlich gering ist 
und sehr kurze Aufnahmen in einem Augenblick groBer Luftruhe nicht 
miéglich sind. Der einfachste Weg, gute Mondbilder zu bekommen, ist daher 
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der, daB man bei giinstigem Luftzustande eine gréBere Anzahl Aufnahmen 
hinter einander macht und dann nachtraglich aus diesen die besten aussucht. 
In dieser Weise ist z. B. von Loewy und Puiseux gearbeitet worden, welche 
mit dem groBen Equatorial coudé der Pariser Sternwarte sehr schéne Auf- 
nahmen des Mondes erlangt und in ihrem vortrefflichen Mondatlas publi- 
ziert haben. Es mag beilaufig noch erwihnt werden, da besondere optische 
Mittel zur Mondphotographie nicht nétig sind, sondern da jedes gute Fern- 
rohr, welches eine geniigend lange Brennweite besitzt, dazu verwendbar ist, 
vorausgesetzt, da$ man den Fehler unvollkommener Achromasie dadurch be- 
seitigt, daB man eine Gelbscheibe und auBerdem farbenempfindliche Platten 
benutzt. 

In einer noch ungiinstigeren Lage befindet sich die Photographie gegen- 
tiber den Aufnahmen der Oberflachen der groBen Planeten. Es kommt bei 
diesen der Umstand hinzu, da8 man wegen der Kleinheit der Planetenbilder, 
um tiberhaupt Detail erkennen zu kénnen, schon wihrend der Aufnahme 
oder nach Fertigstellung derselben starke VergréBerungen anwenden mub, 
durch welche natiirlich der Einflu8 sowohl der Luftunruhe, als auch der 
Objektivfehler mit vergréBert wird. “Die besten Aufnahmen der Planeten, 
welche man z. B. den Amerikanern Lowell, Barnard und Wood verdankt, 
lassen daher auch nicht dis Feinheiten und Einzelheiten erkennen, die man 
selbst in mittleren Fernrohren mit Leichtigkeit sehen und sogar messen 
kann. Dagegen ist es méglich gewesen, die Positionen der Monde der Planeten 
in bezug auf diese auf photographischem Wege zu bestimmen und so die 
schwierige und umstandliche direkte Messung dieser teilweise recht schwachen 
Objekte mit Vorteil zu umgehen. 

Der eigentliche Schwerpunkt der Bedeutung der zélestischen Photo- 
graphie liegt aber in der Darstellung und Ausmessung des Fixsternhimmels 
und der Nebelwelten, und es soll nunmehr unsere Aufgabe sein, etwas aus- 
fiihrlicher die Methoden hierfiir auseinanderzusetzen und die dazu nétigen 
Instrumente zu beschreiben. 

Der fundamentale Unterschied zwischen der Empfindlichkeit einer photo- 
eraphischen Platte und derjenigen unseres Auges beruht auf dem Umstande, 
daB die Netzhaut ihr Urteil tiber die Helligkeit eines Gegenstandes nur nach 
der Intensitaét des Lichtes ohne Riicksicht auf die Zeitdauer der Lichtwirkung 
bildet, die photographische Platte dagegen sowohl nach der Intensitat, als 
auch nach der Zeitdauer der Einwirkung. Das Auge sieht bei stundenlanger 
Betrachtung ein schwaches Sternchen nicht besser, als binnen weniger Se- 
kunden; bei der photographischen Platte dagegen wird das Bild eines Sternes 
nach einer Belichtung von wenigen Sekunden bedeutend schwacher sein, als 
. nach einer Belichtung von Stunden. Die photographische Platte ist also dem 
Auge nicht durch Empfindlichkeit an sich tiberlegen, sondern dadurch, daB 
sie es ermoglicht, schwache Lichteindriicke zu suinmieren, so daB man durch 
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Dauerbelichtungen schwache Objekte, die das Auge tiberhaupt nicht mehr 
wahrzunehmen vermag, sichtbar machen kann. 

Kine Dauerbelichtung erfordert nun, da man die vom Objektiv. er- 
zeugten Sternbilder mit einer den sonstigen astronomischen Messungen ent- 
sprechenden Genauigkeit lange Zeit hindurch auf derselben Stelle der Platte 
festzuhalten vermag. Diese Forderung wird indessen auch bei der besten 
Aufstellung des Instruments und durch das beste das Fernrohr treibende 
Uhrwerk nicht ausreichend erfillt, und selbst wenn dies der Fall ware, 
wiirde die Refraktionsinderung, die dadurch entsteht, daB sich wahrend der 
Exposition die Hohe des Gestirnes iiber dem Horizont andert, solche St6- 
rungen erzeugen, daB die Aufnahme unbrauchbar wiirde. Es mu daher der 
Beobachter nachhelfend eingreifen und durch eine geeignete Vorrichtung bei 
starker VergréBerung eimen der abzubildenden Sterne stets genau im Durch- 
schnittspunkte eines Fadenkreuzes halten und hierdurch sowohl Unregel- 
maBigkeiten der Fernrohrbewegung als auch die Refraktionsanderung un- 
schadlich machen. Eine hierfiir gebrauchliche Vorrichtung besteht darin, 
da man das zum Photographieren dienende Objektiv und ein zweites von 
nahezu derselben Brennweite in einem gemeinschaftlichen Rohre anbringt und 
dieses zweite Objektiv, in dessen Brennpunkte sich ein Fadenmikrometer 
befindet, wahrend der Herstellung der Aufnahmen zum Pointieren des Sternes 
mit dem Auge benutzt. In dieser Weise ist z. B. auch der in Fig. 107 ab- 
gebildete kleinere photographische Refraktor des Potsdamer Observatoriums 
gebaut worden. 

Hine andere Einrichtung zum Pointieren, die sich namentlich fiir grobe 
Fernrohre, besonders auch fiir Spiegelteleskope, eignet, ist folgende. Die 
zur Aufnahme dienende Kassette ist mittels Mikrometerschrauben von sehr 
groBer Ganghohe in zwei zueinander senkrechten Richtungen beweglich ge- 
macht. AuSerdem befindet sich an der einen Seite der Kassette und fest 
mit ihr verbunden ein mit Fadenkreuz versehenes Okular. Man halt nun 
einen dem aufzunehmenden moglichst nahen Stern auf diesem Fadenkreuz, 
indem man mittels jener groben Schrauben das Okular verschiebt, wodurch 
gleichzeitig die mit ihm fest verbundene Kassette stets in der richtigen Stel- 
lung gehalten wird. 

Nachdem wir die fiir alle Daueraufnahmen im weitesten Sinne gelten- 
den Prinzipien besprochen haben, wollen wir zur Beschreibung der fiir die 
einzelnen Aufgaben geeigneten Inscrumente und Beobachtungsmethoden 
tibergehen. 

Das Hauptinstrument der Astrophotographie ist der photographische 
Refraktor; er hat die weiteste und allgemeinste Verwendung gefunden und 
wird namentlich immer da bevorzugt werden, wo Messungen an den Platten 
beabsichtigt werden, so z. B. bei der Herstellung der Aufnahmen fiir das 
Himmelskartenunternehmen, fiir Parallaxenuntersuchungen, fiir Ausmessung 
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Fig. 107. Photographischer Refraktor des Potsdamer Observatoriums, 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7, Aufl. 17 
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von Sternhaufen, fiir die Bestimmung der Sonnenparallaxe mit Hilfe des 
Planeten Eros usw. Er ist also das eigentliche Prazisionsinstrument der 
- Astrophotographie und verdrangt als solches mehr und mehr die mikro- 
metrischen Apparate der alteren Astronomie, insbesondere das Heliometer. 
Die Vorteile der photographischen Messung sind aber auch zu erheblich, als 
daB dies anders sein kénnte, besonders nachdem eine groBe Zahl sorgfaltiger 
Untersuchungen gezeigt hat, da die mit dem photographischen Refraktor 
erhaltenen Resultate den auf rein astronomischem Wege erhaltenen an Ge- 
nauigkeit iiberlegen sind. Die photographische Aufnahme erfordert bei nicht 
zu schwachen Objekten nur wenige Minuten, la8t sich daher in kurzer Zeit 
beliebig oft wiederholen, und es kann selbst bei nur kurzer Klarheit des 
Himmels noch eine Aufnahme ausgefiihrt werden, wo eine direkte Messung 
viel zu viel Zeit erfordern wiirde und deshalb nicht beendet werden kénnte. 
Auch ist die kérperliche Anstrengung des Beobachters, unter welcher leicht 
die Giite der Beobachtungen leiden kann, bedeutend geringer, als bei direkten 
Messungen; ferner kann die aufgenommene Platte in Ruhe zu jeder beliebigen 
Zeit und beliebig oft ausgemessen werden, und dies kann in einem geeigneten 
Raume geschehen, in welchem der Beobachter nicht der Ungunst des Wetters 
ausgesetzt ist, wie bei der Beobachtung in der offenen Kuppel. Sollte sich 
weiterhin bei einer spiateren Verarbeitung der Messungen zeigen, da8 ein Irrtum 
untergelaufen ist, so laBt sich dieser jederzeit verbessern, da die betreffende 
Platte miihelos daraufhin gepriift werden kann. Dies alles sind Vorziige der 
messenden Astrophotographie gegeniiber der direktenmikrometrischen Messung. 

Die Aufstellung des photographiscben Refraktors ist stets parallaktisch, 
wie die der visuellen Refraktoren. Beide Arten von Instrumenten unter- 
scheiden sich iberhaupt nur dadurch voneinander, daB der photographische 
Refraktor an Stelle des Okulars eine Kassette zur Aufnahme der lichtempfind- 
lichen Platte besitzt, und daf sein Objektiv eine besondere Konstruktion 
hat. Man benutzt namlich meist ein gréBeres Verhaltnis (1: 10) von Objektiv- 
offnung zur Brennweite, als dies bei den visuellen Instrumenten (1:15 bis 
1: 20) tiblich ist. Weiterhin achromatisiert man das photographische Objektiv 
fiir die brechbareren Strahlen, da die Bromsilbergelatineplatte gerade fiir 
diese Strahlen maximale Kmpfindlichkeit hat, und endlich verlangt man, 
daB es ein gréBeres Gesichtsfeld (etwa 4 Quadrategrade fiir die Instrumente 
der Himmelskartenaufnahmen) korrekt zeichnet. Selbstverstindlich mitissen 
nebenbei alle Bedingungen, die sonst ein gutes Objektiv zu erfiillen hat, in 
ebendemselben Grade erfillt sein. 

Fiir gewisse Aufgaben der messenden Astronomie, wo nur ein Fernrohr 
mit kleinem Gesichtsfelde gebraucht wird, die Anwendung groBer Brenn- 
weiten aber den Erfolg wesentlich bedingt, kann man auch die visuellen Refrak- 
toren mit groBem Vorteile verwenden. Die Aufnahmen sind dann auf gelb- 
empfindlichen Platten, eventuell mit Vorschaltung eines nur gelbe Strahlen 
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durchlassenden Farbfilters zu machen. Wir haben z. B. bereits auf.S. 199 auf 
die Bestimmung von Fixsternparallaxen mit dem groBen Yerkes-Refraktor 
durch Schlesinger hingewiesen. Auch die photographischen Aufnahmen und 


Fig. 108. MeBapparat fiir photographische Platten. 


Messungen von Doppelsternen mit dem visuellen Fernrohre des Potsdamer 
eroBen Refraktors durch Hertzsprung, bei denen eine bisher nicht erreichte 
Genauigkeit erzielt wurde, gehéren hierher. 

Handelt es sich darum, groBe Gebiete des Himmels durch eine einzige 
Aufnahme abzubilden (Durchmusterungen), so geniigt auch die GréBe des 
Gesichtsfeldes, welches dasObjektiv des photographischen Refraktors besitzt, 
nicht mehr; man muB dann Objektive benutzen, die aus drei und mehr Linsen 
zusammengesetzt sind. In letzter Zeit haben die Optiker mit Hilfe neuerer 

Gs 
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Glassorten derartige spezielle Objektive konstruiert (Triplets); vorher ver- 
wendete man die besseren Typen gewohnlicher photographischer Objektive 
(Aplanate, Euryskope usw.) dazu. Letztere haben noch gréBere Offnungen 
im Verhiltnis zur Brennweite (1: 5 bis 1: 3), und sie sind daher auch besonders 
geeignet zur Aufnahme lichtschwacher, flachenartiger Objekte: Teile der 
MilchstraBe, groBe Nebelgebilde, Kometenschweife, Sonnenkorona. Zur Be- 
stimmung genauer Positionen sind die mit solchen Objektiven erhaltenen 
Platten nicht brauchbar; dagegen liefern die Triplets Aufnahmen, die selbst 
bei der Messung groBer Distanzen noch gute Resultate ergeben. 

Fig. 108 zeigt einen von Toepfer gebauten Apparat, der zum genauen 
Ausmessen von photographischen Platten jeder Art bestimmt ist. 

Die Objektive mit groBem Gesichtsfeld hat man auch vielfach mit Erfolg 
zum Aufsuchen kleiner Planeten und zur Photographie von Meteoren benutzt, 
= da infolge des groBen Bildfeldes die Wahrschein- 

lichkeit, einen dieser Kérper zu photographieren, 
ziemlich gro8 wird. Da es von Interesse ist, die 
ge e » Art und Weise dieses Aufsuchens der kleinen 
Planeten kennen zu lernen, soll in Kiirze Naheres ~ 
: dariitber gesagt werden. An einem parallaktisch 
Ke montierten, mit Uhrwerk versehenen Refraktor 
befestigt man zwei stabile photographische Kam- 
mern, welche mit je einem der oben erwahnten 
wR. - ® +Objektiveversehensind. Man richtet nun das Fern- 
Seca Se 0rohr auf einen hellen Stern der Gegend, die man 
Fig. 109. auf das Vorhandensein kleiner Planeten durch- 
Entdeckungsaufnahme des Pla- mustern will, und belichtet gleichzeitig zwei Plat- 
neten Svea von M. Wolf. ten mehrere Stunden lang, indem man den hellen 
Stern andauernd sorgfaltig auf dem Fadenkreuze des Fernrohres halt. Ist nun 
ein kleiner Planet in dieser Gegend vorhanden, so sieht man nach dem Ent- 
wickeln der Platte auBer den zahlreichen, véllig runden Sternscheibchen 
eine kurze langliche oder linienartige Spur (sieh Fig. 109), die der betreffende 
Planet infolge seiner Bewegung wahrend der mehrstiindigen Belichtung ge- 
zogen hat, und zeigen beide Platten dieselbe Erscheinung, so kann man sicher 
sein, daB diese kurze Linie kein Plattenfehler ist, sondern eine Planetenspur.. 
Bestimmt man dann angenahert den Ort des Planeten mit Hilfe bekannter 
benachbarter Sterne auf der Platte, so kann man durch Vergleichen dieser 
Position mit den in den Ephemeriden angegebenen Positionen der kleinen 
Planeten konstatieren, ob der Planet zu den bereits bekannten gehért oder 
nicht. Die photographische Planetenaufsuchung, durch die eine auBerordent- 
lich starke Zunahme in der Zahl der Entdeckungen erfolgte, ist von M. Wolf 
eingefiihrt worden. Auch heute noch tibertrifft die Heidelberger Sternwarte 
auf diesem Gebiete alle iibrigen Observatorien. 
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AuBer den beiden hier besprochenen Gattungen photographischer Instru- 
mente benutzt man neuerdings mit schdnem Erfolge Spiegelteleskope mit 
eroBem Offnungsverhaltnis (z. B. 1:5) zur Aufnahme der lichtschwichsten 
Objekte des Himmels, besonders der schwachen Nebel und Sternhaufen. 
Der Spiegel hat die Eigenschaft vollkommener Achromasie; auBerdem aber 
absorbiert er nicht, wie die Objektive, die ultravioletten Lichtstrahlen. Die 
Lichtstarke dieses Instrumentes ist daher — gute Ausfithrung natiirlich vor- 
ausgesetzt — sehr gro und tibertrifft die der Objektive. In der Tat sind 
die Resultate, die besonders mit den Spiegelteleskopen des Lick- und des 
Mount Wilson-Observatoriums erhalten worden sind, und die spater in dem 
Kapitel tiber die Nebel noch eine Wiirdigung finden werden, bewundernswert. 
Leider ist der Anwendung des Spiegels dadurch eine Grenze gesetzt, dab er 
infolge eines sehr kleinen Bildfeldes nicht gestattet, Objekte von einiger- 
ma8en groBer Ausdehnung aufzunehmen. 

Wir miissen schlieBlich noch einer Anwendung der Photographie gedenken, 
die geradezu epochemachende Fortschritte in der Astrophysik herbeigefiihrt 
hat, namlich der Anwendung auf die Spektroskopie und insbesondere auf 
die Astrospektroskopie. Hier hat die photographische Platte nicht nur die 
ultravioletten, dem Auge unzuginglichen Spektralgebiete der Beobachtung 
erschlossen, sondern sie hat auch eine eigentliche Astrospektroskopie tiber- 
haupt erst méglich gemacht. Das Licht auch der hellsten Sterne hat naémlich 
eine so geringe Intensitaét, da% in den Sternspektren direkt nur das grébste 
Detail erkannt und gemessen werden kann. Die photographische Platte 
dagegen mit ihrer Fahigkeit, schwache Lichteindriicke, wenn sie nur ge- 
niigend lange einwirken, zu summieren, macht selbst die Spektra schwacher 
Sterne der Beobachtung vollig zuginglich, so da& ihr Charakter studiert 
und die Lage der Spektrallinien bei Benutzung starker Zerstreuungen auBerst 
genau bestimmt werden kann. 

Die zur Spektrographie nétigen Instrumente haben_wir bereits kennen 
gelernt, und den auf diesem Wege erhaltenen Resultaten werden wir spater 
an den verschiedensten Stellen begegnen. Es eriibrigt daher hier nur noch, 
einen Apparat kurz zu beschreiben, der zur Abbildung der Sonne in mono- 
chromatischem Lichte dient. 

Auf Seite 231f. ist auseinandergesetzt worden, wie die Protuberanzen 
im Lichte einer einzelnen Spektrallinie beobachtet werden kénnen. Es lag 
nun nabe, zu versuchen, dieses Verfahren auch mit Anwendung der Photo- 
graphie zu verwerten und sich dabei nicht nur auf die Abbildung einzelner 
Protuberanzen zu beschranken, sondern das Verfahren dahin zu erweitern, 
daB man saimtliche Protuberanzen am Sonnenrande auf einem einzigen Bilde 
vereint erhielt. Nach zahlreichen vergeblichen Versuchen verschiedener 
Forscher gelang es endlich Hale in Chicago und nahezu gleichzeitig Deslandres 
in Meudon, die Aufgabe zu lésen, und zwar in einer Weise, welche weit tiber 
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das anfanglich gesteckte, oben angegebene Zicl hinausging und Resultate 
vezeitigt hat, welche fiir die Physik der Sonne von hoher Bedeutung sind. 
Hale hat dem Spektroheliographen, wie er den von ihm konstruierten Apparat 
nannte, sehr verschiedene Formen gegeben. Eine der einfachsten, welche 
sich auch bei mehrjihrigen Beobachtungen in Potsdam durchaus bewahrt 
hat, ist die folgende. Ein zusammengesetztes Spektroskop, dessen Kolli- 
mator und Kamerarohr einander parallel sind, ist an einem Refraktor so 
befestigt, daB sich der Spalt des Kollimators in der Brennebene des Refraktors 


Fig. 110. Spektroheliograph. 


befindet. Richtet man den Refraktor auf die Sonne, so erhalt man in der 
Brennebene des Kamerarohres ein Spektrum derselben. Aus diesem Spektrum 
wird nun durch einen in der Brennebene der Kamera angebrachten zweiten 
Spalt ein ganz schmaler Teil herausgeblendet, welcher nicht breiter sein 
darf, als die Fraunhofersche Linie, in deren Licht die Aufnahme erfolgen 
soll. Am besten eignet sich hierfiir die dem Spektrum des Kalziumdampfes 
angehérende Linie K. Fallt nun auf den Spalt des Kollimators Licht von 
einem Objekt, in dem die Kalziumlinie hell auftritt, wie dies z. B. bei den 
Protuberanzen der Fall ist, so wird man auch in dem zweiten Spalt eine helle 
Linie erblicken, und wenn sich unmittelbar hinter demselben eine photo- 
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graphische Platte befindet, so wird auf ihr ein Bild der hellen Linie entstehen. 
Erteilt man dann, wahrend der Refraktor der taglichen Bewegung der Sonne 
folgt, mit Hilfe geeigneter Vorkehrungen dem ganzen Spektralapparat eine 
langsame Bewegung senkrecht zur Richtung der optischen Achse des Fern- 
rohres, so wird der erste Spalt nach und nach iiber die ganze Sonnenscheibe 
hinweggefiihrt, und auf der hinter dem zweiten Spalt befindlichen photo- 
graphischen Platte, welche an dieser Bewegung nicht teilnimmt, bilden sich 
der Reihe nach alle diejenigen Teile des 
Sonnenbildes oder seiner Umgebung ab, in 
denen die Linie K hell erscheint.. Mit Hilfe 
dieses Verfahrens ist es also in der Tat még- 
lich, simtliche Protuberanzen der Sonne je- 
derzeit auf einem einzigen Bilde darzustellen. 
Bedeutend wichtiger aber ist es noch, dab 
der Apparat es erméglicht, in derselben 
Weise die Kalziumwolken auch auf der 
Sonne selbst nach GroBe und Gestalt photo- 
graphisch zu fixieren und iiber die” ganze 
Sonnenscheibe zu verfolgen. 

Fig. 110 zeigt den von Toepfer erbauten 
Spektroheliographen des Potsdamer Obser- 
vatoriums in Verbindung mit einem Refrak- 
tor. Die Bewegung des Spektralapparats 
wird bei diesem Instrument durch ein an 
einer langen Schnur hangendes Gewicht 
bewirkt, wahrend zur Regulierung der 
Geschwindigkeit eine Wasserbremse dient, 
die an der rechten Seite des Apparats, 
unterhalb des zur Ausbalancierung des 
Instruments erforderlichen Gegengewich- 
tes, zu sehen ist. 

Die Verwendbarkeit des Spektrohelio- 
graphen ist aber keineswegs etwa auf die Fig. 111. Turmteleskop. 
Benutzung der K-Linie beschrankt; bei 
einer hinreichend groBen Dispersion des Spektrums ist es vielmehr moglich, 
im Lichte jeder beliebigen Fraunhoferschen Linie Spektroheliogramme auf- 
zunehmen. Es ist dabei gleichgiiltig, ob diese Linie auf der Sonnenscheibe 
hell oder dunkel auftritt, da auch in dem letzteren Falle die Helligkeit der 
Linie, wie wir bereits oben erwahnten, noch groB genug ist, um eine hin- 
reichende photographische Wirkung auszuiiben. Wir werden im nachsten 
Teile sehen, wie z. B. gerade die Aufnahmen in den Wasserstofflinien zu ganz 
besonders interessanten Resultaten gefiihrt haben. 
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Statt eines parallaktisch aufgestellten Refraktors kann zur Erzeugung 
des Sonnenbildes auf dem ersten Spalt des Spektroheliographen natiirlich 
auch ein horizontal liegendes Fernrohr in Verbindung mit einem Heliostaten 
oder Zélostaten benutzt werden. Diese Anordnung hat den Vorteil, daB es 
dabei méglich ist, fiir die Brennweite des Objektivs und damit fiir die lineare 
Grobe des Sonnenbildes erheblich gréBere Dimensionen zu wahlen, als sich 
dies bei einem parallaktisch aufgestellten Refraktor ausfithren laBt. Hale 
hat mit groBem Erfolge noch eine andere Aufstellung seines Apparats durch- 
gefiihrt, namlich eine vertikale. Er bringt den Zolostaten auf einem eisernen 
Geriiste in einer erheblichen Hohe iiber dem Erdboden an und den Apparat 
selbst in einer in die Erde eingebauten Kammer. Durch diese Anordnung 
(Turmteleskop) vermeidet er den gré8ten Teil des stérenden Einflusses der 
Luftunruhe und der Temperaturschwankungen. Fig. 111 zeigt das gréBere 
der beiden auf dem Mount Wilson bisher errichteten Turmteleskope. Der 
Zolostat befindet sich bei diesem Instrument ca. 48 m tiber dem Erdboden. 
Ein kleiner elektrischer Aufzug erméglicht die Ersteigung des Turmes. 


Dritter Teil. 


Das Sonnensystem. 


Meese cod RARE ON Bid 
Allgemeine Beschaffenheit des Sonnensystems. 


In den vorangehenden Teilen haben wir die Entwicklung unserer Vor- 
stellungen tiber die Vorgange und Gesetze, die sich am Himmel und speziell 
im Sonnensystem offenbaren, zu schildern versucht; wir haben ferner die 
Methoden und Instrumente beschrieben, die der Astronom zur Messung am 
Himmel und zur. Untersuchung zolestischer Erscheinungen gebraucht, und 
wollen nun im einzelnen die Kérper betrachten, welche das Universum 
bilden, und uns ferner bemiihen, auf Grund der Tatsachen der Beobachtung 
zu Schlissen tiber Beschaffenheit und Bau des Weltganzen zu gelangen. 
NaturgemaéB beginnen wir mit einer allgemeinen Beschreibung des Sonnen- 
systems, zu welchem unsere Erde gehdrt. 

Wie wir sahen, haben Kopernikus, Kepler und Newton gezeigt, daB das 
Sonnensystem im wesentlichen aus der Sonne, dem michtigen Zentralkérper, 
und einer Anzahl von Planeten besteht, die in Ellipsen die Sonne umkreisen; 
das Ganze wird zusammengehalten durch das Band der allgemeinen Gravi- 
tation. Die neuere Astronomie hat eine groBbe Zahl von Kérpern hinzugefiigt 
und das System zu einem viel verwickelteren gemacht, als selbst Newton 
es vermutete. Soweit wir jetzt wissen, kénnen die Korper dieses Systems 
folgendermaBen klassifiziert werden: 

1. Die Sonne, der groBe Zentralkorper. 

2. Die acht groBen Planeten Merkur, Venus, Erde, Mars, Jupiter, Saturn, 
Uranus, Neptun. 

3. Ein Schwarm von kleinen Planeten oder Asteroiden, fast alle zwischen 
den Bahnen des Mars und des Jupiter gelegen. 

4. Eine Anzahl von Planetentrabanten. 

5. Eine unbekannte Zahl von Kometen und Meteoren, die meist in sehr 
exzentrischen Bahnen laufen. 
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Der Unterschied in GréSe, Masse und Entfernung, selbst unter den 
eroBen Planeten, ist enorm. Neptun ist 80mal so weit von der Sonne entfernt 
als Merkur, und Jupiter ist mehrere tausendmal so schwer als letzterer. Man 
kann daher eine bildliche Darstellung des ganzen Systems, die in den Rahmen 
dieses Buches pate, nicht wohl in demselben MaBstabe entwerfen. Ware 
z. B. die Bahn des Merkur mit einem Durchmesser von 1 cm gezeichnet, so 
wiirde die des Neptun 80 cm Durchmesser haben miissen (vgl. auch die 
Fig, 113 und 114). 

Mit Ausnahme von Neptun schreiten die Entfernungen der acht groBen 
Planeten von der Sonne in leidlich regelmaBiger Progression fort, und die 
Gruppe der kleinen Planeten nimmt dabei die Stelle eines einzigen Planeten 
ein. Diese Progression ist unter dem Namen des Trtvusschen Gesetzes oder 
der Bodeschen Rethet) bekannt und wird in der Weise erhalten, das man zu 
der Reihe der Zahlen 0, 3, 6, 12, 24, 48 usw., von denen (mit Ausnahme der 
zweiten) jede das Doppelte der vorhergehenden ist, 4 addiert. Im folgenden 
ist die auf diese Weise gebildete neue Reihe mit den wirklichen Entfernungen 
zusammengestellt und dabei die Erdentfernung gleich 10 gesetzt. 


Planet Reihe Wirkl. Entfernung Unterschied 
Merkur 0+4= 4 3.9 0.1 
Venus 3-4 <7 7.2 0.2 
Erde 6+4= 10 10.0 0.0 
Mars 12+4= 16 15.2 0.8 
Kleine Planeten 24+ 4= 28 15—53 — 
Jupiter 48+-4—= 52 52.0 0.0 
Saturn 96 + 4= 100 95.5 4.5 
Uranus 192+ 4= 196 192.2 3.8 
Neptun 384 + 4 = 388 301.1 86.9 


Man sieht, daB vor der Entdeckung des Neptun die Ubereinstimmung 
so nahe war, da8 die Annahme eines wirklichen Gesetzes der Entfernungen 
wohl berechtigt erschien. Aber auch trotz der Tatsache, daB der Neptun 
sich der Reihe nicht einfiigt, bleibt die gute Ubereinstimmung fiir die Planeten 
bis zu Uranus recht auffallig. Die kosmogonische Bedeutung dieser Gesetz- 
maBigkeit aufzudecken, ist bisher nicht gelungen. 

Man hat vielfach Versuche gemacht, noch genauere Gesetze fiir die 
Entfernungen der Planeten von der Sonne zu finden. Wir kénnen auf diese 
' Versuche hier nicht eingehen, wollen aber wenigstens in aller Kiirze die 
Eroérterungen wiedergeben, die Charlier an die Bodesche Reihe gekniipft hat. 


1) Von dem Wittenberger Professor Titius (1766) aufgestellt, durch Bode aber erst 
spiter allgemein bekannt geworden. 
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Die Zahlenreihe 0, 3, 6, 12,.... schreitet nicht streng in geometrischer 
Progression fort, da, wie schon oben erwihnt, die zweite Zahl nicht das 
Doppelte der ersten ist. Eine streng geometrische Reihe wire hingegen: 

d=4+3%x 23, 

wo d die Kntfernung eines Planeten von der Sonne, ” eine ganze (positive 
oder negative) Zahl bedeutet. Der Venus entspricht = 0, also d= 7, der 
Erde n=1, also d= 10, usw. Um dagegen die Entfernung des Merkur 
(d = 4) zu crhalten, miissen wir fiir ~ eine unendlich groBe negative Zahl 
einsetzen. Den Zahlen n= —1,—2,—3,.... wiirde ein Ring von un- 
endlich vielen Planeten entsprechen, die zwischen d = 5.5 und d = 4.0 liegen, 
also alle auBerhalb der Merkurbahn bis halbwegs zur Bahn der Venus. Solche 
Planeten sind bisher nicht aufgefunden worden. Charlier meint nun, Merkur 
wire sozusagen durch eine Anhaufung dieser als sehr klein anzunehmenden 
Kéorper gebildet worden, und die groBe Exzentrizitat der Merkurbahn stehe 
vielleicht mit diesem KonzentrationsprozeB in Verbindung. Diejenigen Kér- 
perchen, die Merkur nicht in sich vereinigt hat, wiirden sich nach den 
Gesetzen der Himmelsmechanik vorwiegend um die beiden Punkte der Bahn- 
ebene jener urspriinglichen Planetenischar angehaéuft haben, die mit Sonne 
und Merkur ein gleichseitiges Dreieck bilden. Charlier halt es nicht fiir aus- 
geschlossen, da an diesen Punkten wirklich solche Korperchen zu finden 
sind. Gegen diese Ansicht spricht freilich der Umstand, daB man noch nie 
den Voriibergang unbekannter Planeten vor der Sonne wahrgenommen hat, 
wie wir in dem Abschnitt tber die vermuteten intramerkuriellen Planeten 
sehen werden. Fir Charliers Hypothese kann man dagegen ins Feld fiihren, 
daB sich auch fiir das System des Saturn eine ahnliche Reihe wie die Bode- 
sche aufstellen laBt, und daB sich in diesem System tatsachlich ein Ring von 
kleinen Satelliten erhalten hat (vgl. den Abschnitt ,,Saturn, seine Ringe und 
seine Satelliten“). 

Die starke Verschiedenheit in GroBe (siehe Fig. 112) und Masse?) der 
Planeten und ihre relative Kleinheit gegeniitber der Sonne wird offenbar, 
wenn man die Sonne und die acht groBen Planeten betrachtet. Die Masse 
eines jeden dieser neun Korper ibertrifft namlich die vereinigte Masse aller, 
die kleiner sind als er selbst, ein Satz, der jedoch nicht mit volliger Gewib- 
heit ausgesprochen werden kann, da die Massen einiger der Planeten noch 
nicht mit hinreichender Sicherheit bekannt sind. Die kombinierten Massen 
aller Planeten betragen ungefaihr */,,) der Sonnenmasse, Jupiter ist etwa 
2%mal so schwer als die anderen sieben Planeten zusammen, Saturn fast 
dreimal so schwer als die sechs kleineren. 

Die scheinbaren Bewegungen der Planeten wurden im 1. Kapitel dieses 
Buches beschrieben, und im 2. Kapitel wurde dann gezeigt, wie diese schein- 

7 1) Genaue Angaben iiber die GréSen und Massen der Planeten findet man in den 
Tabellen am Schlusse dieses Buches. 
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baren Bewegungen aus den wirklichen, von Kopernikus zuerst erkannten, 
folgen. Die Planeten, deren Bahnen innerhalb der Erdbahn liegen, und die 
daher auch innere Planeten genannt werden, Venus und Merkur, halten 
sich, wie eine leichte Uberlegung zeigt, immer in der Nahe der Sonne und 
kénnen nicht wie die iuBeren Planeten der Sonne gegeniibertreten oder in 


Suptter Saturn Uranus » Neptun Lirde- 


Fig, 112. GréBenverhiltnisse im Sonnensystem. 


den spateren Nachtstunden sichtbar werden (siehe Fig. 113). Stehen sie in 
der Richtungslinie von der Erde nach der Sonne, so heiBt es, sie sind in Kon- 
junktion (5), und zwar in oberer, wenn die Sonne zwischen Erde und Planet 
liegt, in wnterer, wenn letzterer zwischen Erde und Sonne steht. In der oberen 
Konjunktion kehren sie uns zwar die vollbeleuchtete Seite zu, sind aber 
wegen zu groBer Nahe der Sonne nicht sichtbar; andererseits wenden sie 
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in der unteren Konjunktion der Erde die nichtbeleuchtete Seite zu und sind 
aus diesem Grunde unsichtbar. Am besten nimmt man sie in der Nahe ihrer 
eréBten ostlichen oder westlichen Entfernung (Dzgression) von der Sonne 


wahr; am hellsten erscheinen sie aber zwischen diesen Punkten und der 
unteren Konjunktion. 


Er de 


Mara 


Ma 


@ Jan, 


Silt 


Fig. 113. Bahnen von Erde, Venus und Merkur, 


Stellungen fiir die Monatsanfange 1905. Ne Richtung des Frithlingspunktes. 2 Perihel der Merkur- 


bahn. Si ay. Knoten. 


Die beste Zeit, einen der auBeren Planeten zu sehen, ist, wenn er der 
Sonne gegeniiber oder in Opposition (©) mit ihr steht. Er geht dann um 
Mitternacht durch den Meridian. Wahrend der drei auf die Opposition fol- 
genden Monate geht der Planet taglich um Alrei bis sechs Minuten frither 
auf. Einen Monat nach der Opposition passiert er den Meridian etwa zwischen 
9" und 10", wihrend er drei Monate nach der Opposition schon etwa wn 
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6" im Meridian sein wird. Er steht um diese Zeit in Quadratur (C)) mit der 
Sonne, d. h. der Winkel zwischen Planet, Sonne und Erde ist ein rechter. 
Kennt man also die Zeit der Opposition eines Planeten, so wird man immer 


Neptuir 


Uranus 


“ip eter 


SAluri: 


Fig. 114. Bahnen der Erde, des Mars, der Planetoiden, des Jupiter, Saturn, 
Uranus und Neptun. 


nahezu wissen, wo man jhn zu suchen hat; zudem wird er, weil die Neigungen 
aller Planetenbahnen sehr unbedeutend sind, sich stets in der Nahe der Ekliptik 


Allgemeine Beschaffenheit des Sonnensystems. 271 


halten. Die mit unbewaffnetem Auge in der Regel allein wahrnehmbaren 
auBeren Planeten sind nur die drei: Mars, Jupiter und Saturn; Uranus, der 
nahe an der Grenze der Sichtbarkeit ist, wird ohne Hilfe einer Sternkarte 
nicht leicht zu finden sein, und Neptun bleibt dem unbewaffneten Auge 
ganz unsichtbar. Von den kleinen Planeten lassen sich nur einige der hellsten, 
wie Vesta oder Ceres, in giinstigen Oppositionen mit freiem Auge erkennen. 

Die Anordnung der Planeten mit ihren Satelliten ist die folgende: 

Merkur 

Venus 

Erde, mit 1 Mond 

Mars, mit 2 Monden 

Gruppe der kleinen Planeten 
Jupiter, mit 9 Monden 

Saturn, mit Ringen und 10 Monden 
Uranus, mit 4 Monden 

Neptun, mit 1 Mond. 

Die Anordnung der auBeren Planeten ist in Fig. 114 dargestellt, welche 
die relativen BahngréBen von der Erde aufwarts zeigt; die schwarz aus- 
gefiillten Ringe bezeichnen die Stellungen der Planeten am 1. Januar 1905, 
die schraffierten Anfang 1906 und die leeren 1907. Der MaSstab ist 1/,, von 
dem der Fig. 113. 


Kee Pale 
Die Sonne. 


Die Sonne (@)) zeigt sich unserem Auge als eine glanzende Scheibe mit 
einem scheinbaren Durchmesser von etwa einem halben Grad?). Infolge 
der wechselnden Entfernung schwankt die scheinbare GréBe der Sonne; sie 
betragt zur Zeit des Perihels, im Januar, 32'32’’, dagegen im Aphel, im 
Juli, 31’28” und in der mittleren Entfernung 31'59’’. Diese mittlere Ent- 
fernung haben wir oben (S. 193) zu 149% Millionen Kilometer gefunden. 
Der Durchmesser der Sonne ergibt sich daher zu 1391000 Kilometer, und 
es folgt zugleich, da$ einem Winkel von 1”’ auf der Sonnenscheibe eine lineare 
GroBe von 725 Kilometern entspricht. Eine Verschiedenheit des Polar- und 
des Aquatorialdurchmessers, d. h. eine Abplattung der Sonne, ist zwar mehr- 
fach behauptet worden, hat sich aber bisher nicht nachweisen lassen. 


F 1) Die genauen Zahlenangaben aller Elemente des Sonnensystems finden sich im 

Anhang noch einmal zusammengestellt. Den dort wie*hier im Text angegebenen linearen 
GréBen liegt die Sonnenparallaxe 8’80 oder die ihr entsprechende Entfernung 149.5 
Millionen Kilometer zugrunde. 
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Die Masse der Sonne betragt das 330000fache der Erdmasse; da aber 
das Volumen der Sonne 1.3 Millionen mal so groB ist als das der Erde, so 
ist die mittlere Dichte der Sonne nur gleich dem vierten Teile der Erddichte 
oder = 1.4. Endlich ergibt sich noch aus dem Verhaltnis der Massen und 
der Durchmesser, daB die Schwerkraft an der Oberflache der Sonne 274% mal 
so groB ist als am Erdaquator. Es wiirde daher ein Pendel, welches auf der 
Erde Sekunden schwingt, auf der Sonne mehr als fiinf Schwingungen in einer 
Sekunde ausftthren. 

Unsere Kenntnis von der Natur der Sonne beginnt erst mit der Er- 
findung des Fernrohres, da es begreiflicherweise vorher kaum méglich war, 
sich eine einigermafen deutliche Vorstellung von ihrer Beschaffenheit zu 
bilden. Die Alten hielten die Sonne fiir eine machtige Feuerkugel und kamen 
damit der Wahrheit schon sehr nahe; allein es fehlte ihren Anschauungen 
durchaus jede tiefere Begriindung, so daB dieselben eigentlich nur den Philo- 
sophen und dem Geschichtschreiber der Naturforschung ein Interesse bieten. 
Wir kénnen uns daher in der Darstellung auf die Betrachtung der teleskopi- 
schen Untersuchungen und der Ergebnisse der spateren und speziell der 
neuesten Zeit beschranken. 


1. Licht und Warme der Sonne. 


Die leuchtende Oberflache der Sonne, die wir mit dem Auge oder 
dem Fernrohre wahrnehmen, heiBt die Photosphdre. Ihr Licht iibertrifft an 
Intensitat jedes kiinstlich darstellbare weitaus; nach einer von Russell aus- 
gefiihrten Diskussion der vorhandenen photometrischen Bestimmungen 
leuchtet die Sonne etwa 465000mal so hell als der Vollmond. 

Priifen wir die Sonne sorgfaltig unter Benutzung eines sehr dunklen 
Glases, so finden wir, daB sie am hellsten im Mittelpunkte ist und nach allen 
Seiten gleichmaéBig bis zum Rande an Helligkeit abnimmt. Genaue Ver- 
eleichungen der Intensitat der Strahlung an verschiedenen Stellen der 
Oberfliiche zeigen, da®B diese Abnahme nach dem Rande zu fiir Warme-, 
Licht- und chemische Strahlen in gleicher Weise, wenn auch nicht in gleichem 
Verhiltnisse, stattfindet. Die ersten genaueren Messungen der Warme- 
strahlen, zu deren Ausfithrung man sich einer Thermosaule oder eines Bolo- 
meters bedient, rihren von Secchi, Langley, Vogel und Frost her. Secchis 
Vermutung, daB die aquatorialen Gegenden der Sonne heiBer seien als die 
polaren, ist durch die neueren Beobachtungen nicht bestatigt worden. Auch 
die aus meteorologischen Daten abgeleitete Annahme d’Arrests und Buijs- 
Ballots, die verschiedenen Meridiane der Sonne strahlten ungleich Warme 
aus, erscheint sehr unwahrscheinlich; immerhin ist bemerkenswert, daB 
Buijs-Ballot hierdurch eine Rotationszeit der Sonne fand (25.7 Tage), die mit 
der aus den Fleckenbeobachtungen sich durchschnittlich ergebenden recht 
gut tibereinstimmt. 
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Die ausfiihrlichsten Untersuchungen iiber die Intensitaét der Strahlung 
an verschiedenen Stellen der Sonnenscheibe riihren von Abbot und Fowle 
her. Dieselben sind mit einem Bolometer ausgefiihrt worden und erstrecken 
sich tiber alle Teile des sichtbaren und des unsichtbaren Spektrums von 
Violett bis Ultrarot. Aus ihren Messungen ergaben sich die in der folgenden 
Tabelle zusammengestellten Werte. Der Abstand vom Mittelpunkte ist dabei 
in Teilen des gleich 1 genommenen Halbmessers der Sonne, die Intensitat der 
Strahlung im Mittelpunkte gleich 100 angesetzt. Bei jeder Farbe ist auch 
noch ihre Wellenlange in Angstrémschen Einheiten angegeben. 


Lichtstrahlen Warmestrahlen 


pious Violett | Blau | Griin Rot Ultrarot 

i ae esa |. 4560 | 5340 6700 10.310 20 970 
0.00 100 100 | 100 100 100 100 
0.20 98 98 | 99 oy) 99 100 
0.40 92 94 95 96 97 99 
0.60 83 86 88 91 94 96 
0.70 75 80 | 83 87 91 95 
0.80 66 71 | 75 81 87 92 
0.90 52 57 | 64 71 1) 88 
0.95 42 Avie ea 56 63 73 84 


Man sieht, daB in der Nahe des Randes die violetten Strahlen am meisten 
abnehmen, die roten weniger und die ultraroten Warmestrahlen am wenigsten. 
Wie weit an dieser Abnahme Absorption und Streuung des Lichtes in einer 
selbstleuchtenden Atmosphare der Sonne beteiligt sind, hat noch nicht end- 
giiltig entschieden werden kénnen. Wie Untersuchungen von Schuster, 
Schwarzschild und Lindblad lehren, ist die Streuung der Strahlen, die friiher 
auBer acht gelassen wurde, vermutlich der wichtigere Faktor fir den Inten- 
sitatsverlauf der Strahlung auf der Sonnenscheibe. Denn die allmahliche 
Abnahme der Intensitaét der Fraunhoferschen Linicn gegen den Rand hin 
14Bt sich aus einer Streuung des Lichtes ableiten, wahrend der Verlauf bei 
alleiniger Wirkung einer Absorption ganz anders sein miBte. 

Es ist also klar, daB wir nur einen Teil der von der Sonne wirklich aus- 
gestrahlten Licht- und Warmemenge empfangen, und da die Sonne ohne 
Atmosphire viel heifer, viel heller und an Farbe weiSer sein wirde, als sie 
in der Tat ist. Der Totalbetrag der Absorption ist frither stark iberschatzt 
worden; Laplace schitzte ihn auf volle elf Zwolftel, Secchi auf neun Zehntel 
des Gesamtbetrages. “Dagegen hat Vogel aus seinen Messungen berechnet, 
daB die Sonne ohne Atmosphire fiir violettes Licht 3mal, fiir rotes Licht 
1.5mal so hell erscheinen miiBte, und es ist anzunehmen, daB diese niedrigeren 
Werte der Wahrheit sehr nahe kommen werden; die Sonne wiirde also, wenn 
sie keine Atmosphire besiBe, etwa doppelt so hell und hei erscheinen, als 
sie jetzt wirklich ist. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 
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Eine wichtige physikalische und astronomische Aufgabe besteht darin, 
den Totalbetrag der Warme zu bestimmen, der von der Sonne im Laufe 
einer bestimmten Zeit, z. B. in einem Tage oder Jahre, ausgestrahlt wird. 
Diese Aufgabe bietet aber zwei Schwierigkeiten. Die eine liegt in der 
Unterscheidung der Warme, welche von der Sonne selbst kommt, von der, 
welche von der Atmosphare der Sonne und ihrer Umgebung herrihrt; die 
andere besteht in der Beriicksichtigung der Absorption der Sonnenwaérme 
durch unsere Atmosphare, welche ermittelt werden muB, um die Gesamt- 
menge bestimmen zu kénnen. Die ersten erfolgreichen, zu diesem Zwecke 
mittels eines Pyrheliometers angestellten Versuche rithren von Pouillet 
(1837) her. Seine Resultate kénnen wir so ausdriicken, da im Laufe von 
24 Stunden eine Hisschicht von 37 cm Dicke schmelzen wiirde, wenn die 
Sonnenstrahlen senkrecht darauf fielen, keine Absorption in der Erdatmo- 
‘sphire und vollstandige Absorption durch das Eis stattfande. Da die Sonne 
einen Teil der Zeit unter dem Horizont ist und, wenn dariiber, nur auf einen 
Punkt der Erde senkrecht strahlt, so wiirde die durchschnittlich an der ganzen 
Erdoberfliche geschmolzene Eisschicht nur einen Bruchteil der genannten 
Menge betragen, namlich 9.2 cm im Tage oder etwa 33 m im Jahre. 

Gewohnlich wird aber die von der Sonne ausgestrahlte Warme in einem 
anderen Mabe angegeben, den sogenannten Kalorien. Man versteht unter 
einer Kalorie diejenige Warmemenge, welche bei einer Temperatur von 15° C 
die Temperatur eines Gramms Wasser um 1° C erhéht. Die Anzahl der Ka- 
lorien, welche bei senkrecht auffallenden Sonnenstrahlen ein Quadratzenti- 
meter der Erdoberflache in einer Minute empfangen wiirde, wenn keine Ab- 
sorption in der Erdatmosphare stattfande, nennt man die Solarkonstante. Aus 
den Pouilletschen Beobachtungen folgte dieselbe zu 1.8. Spatere Beobach- 
tungen verschiedener Forscher fiithrten zu merklich groBeren Werten, und lange 
Zeit hindurch wurde die von Langley (1884) mit einem Bolometer ermittelte 
Solarkonstante 3.1 fiir recht sicher gehalten, Neuere, mit verbesserten In- 
strumenten ausgefiithrte Messungen ergaben jedoch wieder kleinere Werte, 
und gegenwartig gilt der Wert 1.94 als die genaueste Bestimmung der 
Solarkonstante. Sie riihrt von Abbot, Fowle und Aldrich her und ist nach 
Ansicht der genannten Forscher um nicht mehr als 19% unsicher. Bereits. 
Langley hielt tibrigens die Solarkonstante nicht fiir eine strenge Konstante, 
sondern glaubte, da sie in geringen Grenzen veranderlich ist, und Abbot 
und Fowle haben in der Tat neuerdings Schwankungen derselben bis zu 12% 
ihres Wertes nachgewiesen, die ihrer Ansicht nach mit den Schwankungen in 
der Fleckenhaufigkeit im Zusammenhange stehen. Sie erhielten fiir die Kon- 
stante um so griéBere Werte, je mehr Flecke auf der Sonnenscheibe sichtbar 
waren. Ob jedoch diese von Abbot beobachteten Schwankungen der Sonnen- 
strahlung wirklich ihren Sitz in der Sonne haben, ist wieder fraglich geworden, 
nachdem Guthnick entsprechende Schwankungen in der Strahlung der 
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Planeten Jupiter und Saturn nicht hat nachweisen kénnen. Das Licht der 
Planeten ist niimlich im wesentlichen reflektiertes Sonnenlicht. Es mii®ten 
sich folglich Schwankungen der Sonnenhelligkeit in entsprechenden Schwan- 
kungen der Helligkeit der Planeten kund tun. Solche Schwankungen lieBen 
sich aber, wie gesagt, bisher nicht nachweisen. 

Man hat versucht, die Temperatur der Sonne aus der Gesamtmenge 
der Warme, welche sie ausstrahlt, zu bestimmen, stéBt dabei aber auf groBe 
Schwierigkeiten. Zunachst leuchtet ein, daB man von einer bestimmten 
Temperatur der Sonne iiberhaupt nicht sprechen kann, da dieselbe in den 
verschiedenen Schichten des Sonnenkérpers, sowie auch in den einzelnen 
Teilen der Photosphare, z. B. in den Flecken und Fackeln, enorme Unter- 
schiede aufweisen wird. Aber auch wenn man von diesen Ungleichheiten 
absieht, kénnte man aus Strahlungsbeobachtungen nur dann auf die wirk- 
liche Temperatur der Sonne schlieBen, wenn das Strahlungsvermégen der 
Sonnenphotosphire bekannt ware. Da wir uns aber dariiber vollkommen 
in Unkenntnis befinden, so miissen wir uns mit dem Versuche begniigen, 
die sogenannte effektwe Temperatur der Sonne zu ermitteln, d. h. diejenige 
Temperatur, welche ein Kérper von bekanntem Strahlungsvermégen?) und 
von derselben scheinbaren GréBe wie die Sonne besitzen miBte, um dieselbe 
Warme auszustrahlen, wie die Sonne. 

Von den bisher aufgestellten Strahlungsgesetzen ist das Stefansche am 
sichersten begriindet, und es ist auch gelungen, experimentell seine Giiltig- 
keit fiir groBe Temperaturintervalle nachzuweisen. Dieses Gesetz sagt aus, 
daB die von einem schwarzen Korper ausgestrahlte Warmemenge der vierten 
Potenz seiner absoluten Temperatur proportional ist. Unter Zugrunde- 
legung dieses Gesetzes und mit dem Werte 1.9 der Solarkonstante findet 
man die effektive Temperatur der Sonne zu ca. 5540° C, ein Wert, der sich 
auf etwa 6100° C erhéht, wenn man die Absorption in der Sonnenatmosphare 
beriicksichtigt, was allerdings nur schatzungsweise und mit sehr geringer 
Sicherheit geschehen kann. 

Erwihnenswert ist noch, da8 durch eine Unsicherheit in dem Werte 
der Solarkonstante die daraus berechnete Sonnentemperatur nur in geringem 
Grade beeinflu8t wird. Setzt man z. B. die Konstante gleich 5.0, so ergibt 
sich die Temperatur zu 7100° C, und der exorbitante und durchaus unméeg- 
liche Wert 10.0 wiirde erst zu einer Temperatur von 8500° C fithren. 

Noch auf einem anderen Wege ist man zu einer anscheinend ziemlich 
sicheren Bestimmung der Sonnentemperatur gekommen. Nach dem soge- 
nannten Wienschen Verschiebungsgesetze ist naimlich in dem Emissions- 
spektrum eines absolut schwarzen Kérpers das Produkt aus der absoluten 
Temperatur und der Wellenlinge des Intensitatsmaximums eine Konstante. 


1) Als MaB dient das Strahlungsvermégen eines absolut schwarzen Kérpers, d. h. 


eines Kérpers, welcher alle auf ihn fallenden Strahlen absorbiert. 
18* 
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Diese Konstante ist auf experimentellem Wege ermittelt worden, und man 
findet daraus die Temperatur der Sonne gleich 5600° C, wenn man die Wellen- 
lange des Intensitétsmaximums im Sonnenspektrum zu 0.0005 mm annimmt. 
34 Sind endlich mit einem Spektralphotometer oder einem Spektralbolo- 
meter Strahlungsintensititen bei bestimmten Wellenlingen gemessen worden, 
so kann man mit Hilfe der sogenannten Planckschen Energiegleichung, welche 
eine Relation zwischen der Temperatur des strahlenden Kérpers und der 
Strahlungsintensitaét bei einer bestimmten Wellenlange darstellt, gleichfalls 
die effektive Sonnentemperatur bestimmen.. Ein eingehendes Studium des 
Verlaufs der Energieverteilung im Sonnenspektrum durch Wilsing in Pots- 
dam hat nun gelehrt, daB die Sonne von einem schwarzen Strahler nur 
wenig abweicht. Ihr Absorptionsvermégen hat nach diesen Messungen etwa 
den Wert desjenigen der Kohle. Doch hat man es anscheinend bei der 
Sonnenstrahlung mit einem Gemisch von schwarzer Strahlung verschiedener 
Temperatur zu tun. Unter der effektiven Temperatur der Sonne hat man 
dann die mittlere Temperatur der obersten Schichten zu verstehen; sie be- 
trigt etwa 5900° und weicht von der wahren Temperatur vermutlich nur 
unwesentlich ab. Auf Grund dieser Anschauung erhilt man auch eine mit 
den Beobachtungsergebnissen gut iibereinstimmende Darstellung des Abfalls 
der Helligkeit auf der Sonnenscheibe nach dem Rande hin. Da in der Mitte 
der Scheibe die Strahlung aus tieferen Schichten dringt, so liefern die Be- 
obachtungen hier auch eine hohere Temperatur als am Rande. 

Man darf annehmen, daf die hier angefiithrten Werte fiir die effektive 
Sonnentemperatur der Wahrheit sehr nahe kommen werden; tiber die wirk- 
liche Temperatur der Sonne aber vermégen wir, wie oben bereits auseinander- 
vesetzt wurde, nicht, auch nur schatzungsweise irgend eine Angabe zu machen. 
Der einzige Anhalt, den wir haben, ist der, da8 die wirkliche Temperatur 
auf keinen Fall geringer sein kann als die effektive; sie muB also unbedinet 
mehr als 5000° C betragen. 


2. Die Photosphiare. 


Dem bloBen Auge erscheint die Photosphdre oder leuchtende Oberflache 
der Sonne von solcher Gleichformigkeit, daB jeder Versuch, einen Einblick 
in ihre Struktur zu gewinnen, aussichtslos erscheint. Benutzen wir aber ein 
Fernrohr, so finden wir die Sonne im allgemeinen besetzt mit Gruppen dunkel 
aussehender Flecke, die bisweilen von hellen Lichtadern, den sogenannten 
Fackeln, umgeben sind (s. Fig. 117); und ist das Fernrohr gut, so nehmen 
wir bei sorgfaltiger Beobachtung wahr, daB die ganze helle Oberflaiche ein 
kérniges, granuliertes Aussehen hat, ahnlich wie eine Fliissigkeit, in der 
Reiskérner suspendiert sind. Diese Granulation ist am deutlichsten auf der 
Mitte der Sonnenscheibe zu erkennen; die direkte Beobachtung derselben 
im Fernrohre ist aber’ auBerordentlich schwierig, da bereits der geringste 
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Grad von Luftunruhe geniigt, um ein scharfes Auffassen der winzigen Objckte, 
um die es sich hier handelt, unméglich zu machen, Bessere Resultate erzielt 


Fig. 115. Sonnenfleck nach einer Aufnahme von Janssen. 


man mit Hilfe der Photographie; aber auch, hier miissen besonders giinstige 
atmosphirische Bedingungen abgepaBt werden. Die besten bisher erhaltenen 
Sonnenaufnahmen sind von Janssen in Meudon bei Paris angefertigt worden; 
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sie zeigen auch die Granulation in groBer Scharfe und Klarheit. Fig. 115 
und 116 sind Ausschnitte aus Aufnahmen von Janssen, jedoch nochmals 
vergroBert, so da die ganze Sonne nach gleicher Skala einen Durchmesser 
von etwa 1 m bzw. 0.5 m haben wiirde. Janssen fand die Granulation von 
sehr verschiedener GréSe und Helligkeit und die Durchmesser der Korner 
von wenigen Zehnteln einer Sekunde bis zu 3 oder 4 Sekunden. Da ein Winkel 
von einer Sekunde in der Entfernung der Sonne einer linearen Ausdehnung 
von 725 km entspricht, so folgt, daB auch die kleinsten Korner noch etwa 
200 km gro8 sind. Im allgemeinen ist ihre Form etwas elliptisch oder polygon- 
artig, in den Kinzelheiten starken Verainderungen unterworfen. Durch schnell 


Fig. 116. Granulation der Sonne. 


hintereinander ausgefiihrte photographische Aufnahmen konnte Hansky in 
Pulkowa diese Verainderungen der Form und Stellung der einzelnen Korner 
der Granulation zur Anschauung bringen. Sie sind so gro’, daB mitunter 
schon wenige Sekunden gentigen, um das Bild vollsténdig zu veriindern. An 
der Hand sehr starker VergréBerungen (das Bild der ganzen Sonne wiirde 
auf ihnen einen Durchmesser von nicht weniger als 6 m haben) vermochte 
er die Bewegung einzelner Korner fir kurze Zeit zu verfolgen; er fand dabei 
Geschwindigkeiten, die in einigen Fallen bis zu 40 km in der Sekunde gingen. 
Doch sind diese Untersuchungen auBerordentlich schwierig und bediirfen 
wohl noch der Bestatigung durch wiederholte Messungen. 

Janssen machte noch auf eine Erscheinung aufmerksam, die seine Photo- 
graphien zeigten, und die er als ,,photosphdrisches Netz‘‘ bezeichnete. Es ist 
dies eine Teilung der Photosphare in Gegenden, in denen die Korner oder 
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Granulationen scharf und gut begrenzt erscheinen, und in solche, in denen 
sie zart und verwaschen aussehen. Dieses verschiedene Aussehen tritt auch 
in Fig. 115 und 116, wenngleich nicht sehr auffallend, hervor. Janssen selbst 
erklarte diese Erscheinung durch heftige Bewegungen der photospharischen 
Substanz, welche die Kérnerelemente zerstért; sie diirfte aber in der Luft- 
unruhe zu suchen sein, welche die einzelnen Teile des groBen Sonnenbildes 
verschieden beeinfluBt. 

Von der Granulation sind die oben bereits erwihnten Fackeln zu unter- 
scheiden. Diese ziehen sich als mannigfach gekriimmte und verschlungene 
Lichtadern an gewissen Stellen, besonders in der Nachbarschaft von Flecken, 
in Haufigkeit, Intensitat und Form wechselnd, Tausende von Kilometern 
an der Sonnenoberflache hin und fallen meist schon im kleinsten Fern- 
rohre selbst dem ganz ungetibten Auge auf. Die Fackeln sind im Fern- 
rohre und auf den Photographien nur in der Nahe des Sonnenrandes er- 
kennbar; je weiter sie von demselben entfernt sind, um so weniger heben 
sie sich von der Umgebung ab, und auf der Mitte der Scheibe sind sie tiber- 
haupt nicht mehr zu sehen. Dies2s Verhalten deutet darauf hin, daB sie sich 
iiber das Niveau der iibrigen Photosphare erheben. Ihre groBe Helligkeit 
in der Nahe des Sonnenrandes ist. dann dadurch zu erklaren, daB sie dort 
vermége ihrer gré8eren Hohe weniger durch die starke allgemeine Absorption 
der Sonnenatmosphare geschwacht werden, als die tibrige Photosphare. Viel- 
leicht ist sogar die gréBere Hohe der einzige Unterschied, der zwischen den 
Fackeln und der tibrigen Photosphare besteht. Auf den groBen Photo- 
graphien von Janssen erscheinen wenigstens die Fackeln fast vollstandig in 
Elemente aufgelést, die denen der photospharischen Granulation genau 
gleichen. Durch den Umstand, daS die Fackeln auf der Mitte der Sonnen- 
scheibe nicht zu sehen sind, wird ein eingehenderes Studium der interessanten 
Gebilde sehr erschwert und zum Teil unmoglich gemacht, da man sie stets 
nur wenige Tage hintereinander verfolgen kann und wegen der starken Ge- 
staltanderungen, die sie erfahren, nicht imstande ist, die an dem einen Rande 
beobachteten Objekte mit den am anderen Rande auftretenden mit Sicher- 
heit zu identifizieren. 

Wir werden weiter unten, im Abschnitt 7, sehen, wie es mit Hilfe des 
von Hale und Deslandres konstruierten Spektroheliographen (s. 8. 262f.) 
méglich geworden ist, auch in diese Erscheinungen der Sonnenatmosphare 
einen besseren Einblick zu gewinnen. 


3. Die Sonnenflecke. 


Selbst die unvollkommenen Fernrohre Galileis und seiner Zeitgenossen 
muBten die Flecke, welche die Sonne haufig in groBer Zahl zeigt, erkennen 
lassen, und so entdeckte Galilei sie in der Tat auch schon in der zweiten Halfte 
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Fig. 117. 
Sonne nach einer Aufnahme mit dem Heliographen des Potsdamer Observatoriums. 


Fig, 118. Wirbel auf der Sonne. 
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(wahrscheinlich schon im Juli oder August) des Jahres 1610'). Der Enelander 
Thomas Harriot sah und skizzierte Sonnenflecke am 18. Dezember (neuen 
Stiles) 1610, da er aber bei einer weiteren Beobachtung der Sonne im Januar 
1611 keine Flecke vorfand, legte er augenscheinlich seiner Wahrnehmung 
zunachst keine Bedeutung bei, sondern nahm seine Beobachtungen erst im 
Dezember 1611 wieder auf. Unabhangig von Galilei und Harriot wurden 
die Sonnenflecke am 9. Marz (neuen Stiles) 1611?) auch von Johann Fabricius, 
dem Sohne des ostfriesischen Pfarrers und eifrigen Astronomen David Fabri- 
cius, und nahezu gleichzeitig von dem Jesuitenpater Chr. Scheiner aufge- 
funden, welch letzterer aber die Wichtigkeit der Erscheinung zuniachst nicht 
erkannte und erst vom Oktober 1611 an die Flecke weiter beobachtete. Joh. 
Fabricius war der erste, der die Entdeckung durch den Druck bekannt machte 
(Mitte 1611). Seine Schrift scheint indessen ziemlich unbeachtet geblicben 
zu sein, und erst durch die Veréffentlichungen Scheiners und spater Galileis 
wurde das Interesse an diesen merkwiirdigen Erscheinungen reger. Nament- 
lich Scheiner hat die Sonnenflecke mit Ausdauer und Sorgfalt beobachtet 
und iiber sie ein groBes Werk (Rosa Ursina, 1630) veroffentlicht, in welchem 
mancherlei Wahrnehmungen enthalten sind, die erst im neunzehnten Jahr- 
hundert ihre volle Wiirdigung gefunden haben. 

Die erste Idee Scheiners war, die Flecke seien kleine Planeten in der 
Nachbarschaft der Sonne; aber dies wurde sehr bald von Galilei bestritten, 
welcher zeigte, daf sie sich auf der Oberfliche der Sonne selbst befinden 
muBten. Die Vorstellung, das Urbild der Reinheit, die Sonne, sei mit Flecken 
behaftet, widerstritt der scholastischen Philosophie jener Zeiten, und es ist 
daher nicht unmoglich, da8 die Erklarung Scheiners dem Wunsche entsprang, 
die Vollkommenheit unseres Zentralkérpers zu retten. 

Schon eine oberflachliche Beobachtung zeigte bald, daB die Flecke sich 
auf der Sonnenscheibe in der Richtung von Osten nach Westen bewegten. 
In der Regel erschien ein Fleck nahe dem éstlichen Rande, riickte regelmaBig 
auf der Scheibe vor, verschwand nach 12 bis 14 Tagen am Westrande, und 
tauchte dann haufig nach Verlauf von abermals 14 Tagen wiederum am 
Ostrande auf. Indessen fand man bald, daB die Flecke durchaus nicht blei- 
bende Objekte waren; manche verschwanden schon nach einigen Tagen, 
andere waren Wochen hindurch, ja selbst wiaihrend mehrerer Umlaiufe um 
die Sonne sichtbar. Aber solange sie bestanden, zeigten sie auch die 
beschriebene Bewegung, und Scheiner, der die Bewegung der Flecke zuerst 
sorgfaltiger verfolgte, schloB daraus, da die Sonne in etwa 25 Tagen um 
eine Achse rotiert, die ungefahr 83° gegen die Ekliptik geneigt ist. 

Die Astronomen des 17. und 18. Jahrhunderts benutzten zur Beobachtung 


1) In China sind, wie aus der im Jahre 1322 voréffentlichten Enzyklopidie des Ma 
Tuan Lin hervorgeht, schon 1300 Jahre friiher Sonnenflecke beobachtet worden. 
2) Nicht schon im Dezember 1610, wie oft falschlich behauptet wird. 
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der Sonne und ihrer Flecke eine Methode, die auch heute noch unter Um- 
stinden mit Vorteil angewandt wird, besonders wenn man die auf der Sonne 
stattfindenden Erscheinungen und Vorgainge mehreren Beobachtern zugleich 
zur Anschauung bringen will. Man entwirft dabei in einiger Entfernung 
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Heltotropis Teliofcopics, fiue Teliofcopis supariaree f; ura; qua 


Machina Macularum Carfas absa allo perpendica o.aut laboriosa 


Ecliptice ad werticalem Circulum inclinatione aquirifur. 
dé A 


Fig. 119. 


vor dem Okular des Fernrohres auf einem weiben Schirm das Bild der Sonne; 
~ durch Verstellung des Okulars laBt sich die GréBe des Sonnenbildes andern. 
Zweckmabig ist es hierbei, die direkten, am Fernrohre vorbeifallenden Strahlen 
durch einen Schirm abzublenden. Fig. 119 zeigt das Instrument, dessen sich 
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Chr. Scheiner zuletzt bei semen Beobachtungen der Sonnenflecke bediente. 
Ks ist nach den Ideen des P. Grienberger konstruiert und besitzt dadurch 
noch ein besonderes Interesse, daB es den ersten Versuch einer parallaktischen 
Fernrohraufstellung bildet. Zu feineren, direkt am Fernrohre auszufihren- 
den Untersuchungen an der Sonne benutzt man am besten sogenannte helio- 
skopische Okulare. Sie bestehen aus der Verbindung eines Okulars mit einem 
spitzwinkligen Prisma oder mit vier Glasplatten, die, paarweise vereint, 
sich gegeneinander dreben lassen. Im ersten Falle wird durch Reflex an einer 
Flache des Prismas die Intensitat des Sonnenlichtes so verringert, da% man 
nur ganz schwach gefarbter Blendglaser bedarf, um das Auge zu schiitzen, 
Im zweiten Falle wird das Licht durch mehrfachen Reflex an den Glasplatten 
und durch dabei eintretende Polarisation nach Belieben geschwacht, so daf 
man tiberhaupt kein Blendglas mehr zu benutzen braucht. 

Schon die ersten Beobachter der Sonnenflecke erkannten, daB diese 
nicht einfach dunkle Punkte sind, sondern im wesentlichen aus zwei ver- 
schiedenartigen Teilen bestehen. Der zentrale Teil oder Kern (auch Umbra) 
ist am dunkelsten; er ist umgeben von dem helleren Hofe oder der Penumbra, 
die bei schwacher VergréBerung in der Regel gleichmaBig grau erscheint. 
Betrachtet man die Penumbra aber bei guter Luft mit einem starkeren Fern- 
 rohre, so findet man sie mannigfach gestreift (s. Fig. 115, 120 und 121), und 
die schénen Photographien von Janssen lassen erkennen, da sie ebenfalls 
aus granulierter Materie besteht, genau wie die ibrige Photosphire. Aber 
in der Penumbra scheinen sich die Kérner der Granulation mehr oder weniger 
radial anzuordnen, als ob sie unter dem Einflusse einer nach dem Innern 
des Kerns gerichteten Kraft stiinden. Die Kerne selbst sind wesentlich dunkler 
als die Penumbra, aber keineswegs sehr dunkel oder gar schwarz, wie man 
bei ihrem Anblicke zunachst vermuten kénnte. Sie erscheinen vielmehr, 
verglichen mit den Planeten Merkur oder Venus, wenn diese vor der Sonnen- 
scheibe voritbergehen, nur grau, und Langley hat gefunden, daB sie den 
Vollmond an Flachenhelligkeit noch 500mal itibertreffen. 

Die Flecke treten gewohnlich in Gruppen auf. Die Art und Weise, wie 
sich eine solche Fleckengruppe entwickelt, ist auSerordentlich verschieden; 
mitunter geht es sehr schnell vonstatten, in anderen Fallen wieder sehr lang- 
sam. Fast immer aber beginnt die Bildung damit, daB innerhalb der Granu- 
lation dunkle Punkte (Poren) auftreten, haufig von hellen Fackeln umgeben. 
Aus diesen Poren entwickeln sich dann gewoéhnlich zwei gréBere Flecke, 
wahrend sich der Zwischenraum zwischen ihnen mit kleineren Fleckchen 
anfillt. Der vorangehende Fleck hat meist eine etwas schnellere Bewegung, 
so daB sich die Gruppe allmahlich immer mehr in die Lange zieht. Der nach- 
folgende Fleck wird nach und nach unbedeutender und lést sich, ebenso 
wie die dazwischen liegenden kleinen Flecke, schlieBlich auf, und es bleibt 

endlich nur der fiithrende Fleck iibrig, der zu diesem Zeitpunkte gewohnlich 
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Fig. 121. GroBer Sonnenfleck vom Juli 1872, nach Lohse (Juli 4, Nachmittag), 
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eine ziemlich regelmaBige, runde Form angenommen hat. In dieser Gestalt 
halt er sich dann manchmal wahrend mehrerer Umdrehungen der Sonne. 
Die Auflésung des Flecks vollzieht sich gewoéhnlich in der Weise, daB die 
Photosphare in die Penumbra einzudringen scheint und dieselbe teilweise 
bedeckt. Diese eindringenden Teile sind haufig von besonderer Helligkeit, 
so da8 man sie auch als ,,Lichtbriicken“ bezeichnet. Die Lichtbriicken wachsen 
allmahlich, oder es bilden sich auch neue Briicken, die schlieBlich den Kern 
ganz ausfiillen; die tibrigbleibenden Teile des Flecks werden immer kleiner, 
bis er schlieBlich ganz verschwindet. In Fig. 115 ist bei dem Hauptfleck 
eine helle Lichtbriicke deutlich zu erkennen. 

Die Gro8Be der Flecke ist auberordentlich verschieden; man hat schon 
solche von tiber 2 Minuten scheinbarem oder 87000 und mehr Kilometer 
wirklichem Durchmesser gesehen, die also die Erde an GréBe um das Sieben- 
fache und mehr iibertrafen. Haufig geschieht es auch, daB ein groBer Fleck 
in verschiedene kleinere sich zerteilt. Dabei verandern die Flecke ihre Form 
und Gré8e oft in kiirzester Zeit vollkommen, wie die vorstehenden Fig. 120 
und 121 zeigen, welche den groBen Sonnenfleck von Anfang Juli 1872 nach 
Lohses Beobachtungen zu Bothkamp darstellen. Ihre Dauer ist, wie bereits 
erwahnt, gleichfalls sehr veranderlich, von wenigen Tagen bis zu Wochen 
und in einzelnen Fallen selbst mehreren Monaten. Dabei kommen sie in der 
Regel nur in den aquatorialen Gegenden der Sonne, bis zu etwa +30° helio- 
graphischer Breite, vor; Flecke von tiber + 40° Breite gehoren zu den gréBten 
Seltenheiten. So ist bisher nur von Peters im Jahre 1846 ein Fleck in etwa 
50° Breite und im Jahre 1915 auf einer Kapaufnahme ein kleiner Fleck in 
60° Breite beobachtet worden. Kleinere fleckenartige Gebilde, welche man 
in letzter Zeit entdeckt hat — es handelt sich um schwach angedeutete, 
aber doch wohl sicher festgestellte Sté6rungsgebiete auf der Sonnenoberflache, 
die von den englischen Sonnenbeobachtern ,,flecks‘‘ oder ,,veiled spots*‘ ge- 
nannt werden —, treten anscheinend 6fters in hohen Breiten auf. 

Bemerkenswert ist, da8, wie Carrington und Sporer zuerst wahrnahmen, 
die ersten Flecke, welche nach einem Sonnenfleckenminimum (s. nachsten 
Abschnitt) entstehen, in héheren Breiten, etwa bei 30°, aufzutreten pflegen, dah 
dann die mittlere Breite der Flecke allmihlich abnimmt und die letzten 
Flecke vor dem nachsten Minimum sich in der Nahe des Aquators bilden. 

Eine andere auffallende Erscheinung glaubte Mrs. Maunder entdeckt zu 
haben. Sie fand nimlich aus den in Greenwich verdffentlichten Sonnen- 
fleckenbeobachtungen der Jahre 1889 bis 1901, daB in bezug auf die Anzahl 
und die Ausdehnung der beobachteten Fleckengruppen die dstliche Halfte 

_der Sonnenscheibe ein ausgesprochenes Ubergewicht iiber die westliche Halfte 
besitzt. Ferner ergab sich, daB von allen Flecken (unter AusschluB der- 
jenigen, die auf der sichtbaren Halbkugel der Sonne entstehen und nach 
wenigen Tagen wieder vergehen) sich nur 41% auf der sichtbaren Halb- 
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kugel bilden, dagegen 59° auf der unsichtbaren, und umgekehrt, dab sich 
58° von ihnen auf der sichtbaren Halbkugel auflésen und nur 42% auf 
der unsichtbaren. Diese Tatsache wiirde auf eine Einwirkung der Erde auf 
die Sonne hindeuten, die in hohem Grade unwahrscheinlich ist. In der Tat 
hat eine eingehende Priifung dieser Frage durch Epstein gezeigt, dal ein sol- 
ches Ubergewicht der dstlichen Halfte der Sonne in Wahrheit nicht besteht. 

Bis vor etwa 150 Jahren verglich man haufig die Sonnenflecke mit 
Schlacken, die auf der geschmolzenen Oberflache der Photosphare schwaém- 
men. Im Jahre 1771 aber sprach der wiirttembergische Pfarrer Schiilen die 
Ansicht aus, da die Flecke Vertiefungen in der Photosphare seien, indem 
der dunkle Kern viel tiefer liege als die leuchtende Oberflache und selbst 
als der Rand der Penumbra. Er hatte namlich beobachtet, dai bei Annahe- 
rung eines Flecks an den Sonnenrand die Penumbra an der dem Mittelpunkte 
der Sonnenscheibe zugekehrten Seite immer schmaler wurde und schlieBlich 


Fig, 122. 


ganz verschwand, und erklirte diese Tatsache durch einfache perspektivische 
Wirkung der in verschiedenem Niveau liegenden Teile von Kern, Penumbra 
und Photosphire (Fig. 122). Danach wiirde also ein Sonnenfleck im wesent- 
lichen eine trichterformige Gestalt haben; der Kern bildete den Boden des 
Trichters, die Penumbra seine Wande. 1774 veroffentlichte der schottische 
Astronom Wilson unabhangig von Schiilen die gleiche Entdeckung. Spatere, 
eingehendere Untersuchungen haben freilich gezeigt, daB dieses sogenannte 
Wilsonsche Phénomen nicht bei allen Flecken auftritt. 

Das trichterfoérmige Aussehen der Flecke bildet das Fundament der 
bekannten Wilsonschen Theorie, die indessen noch haufiger mit Her- 
schels Namen, der sie weiter entwickelte, verkniipft wird. Wir werden auf 
diese weiter unten, bei der Besprechung der verschiedenen Ansichten iiber 
die physische Beschaffenheit der Sonne, noch zuriickkommen. 

Auch Faye faBte die Flecke als hohle Trichter auf, die seiner Ansicht 
nach durch Wirbel, den Zyklonen unserer Atmosphire vergleichbar, hervor- 
gebracht wiirden. Diese Anschauung hat neuerdings eine wesentliche 
Stiitze gewonnen in den schénen Resultaten, die Hale in den letzten Jahr- 
zehnten mit Hilfe des Spektroheliographen erzielt hat. Wir wollen dieselben 
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deshalb, dem sonstigen Gange unserer Darstellung etwas vorgreifend, hier 
schon besprechen, waihrend wir auf die anderen interessanten, mit diesem 
vielseitigen Instrument zutage geférderten Ergebnisse erst im 7. Abschnitt 
naher eingehen werden. 

Die Aufnahmen im Lichte der roten Wasserstofflinie, der O-Linie, zeigen 
namlich in tiberraschender Weise an den verschiedensten Stellen der Sonnen- 
scheibe deutliche Wirbelbewegungen (s. Fig. 118). Mitunter bildet ein Fleck 
das Zentrum eines solchen Wirbels; es treten aber auch Wirbel an Stellen 
auf, wo sich kein Fleck befindet. Die Drehungsrichtung der Wirbel scheint 
kein bestimmtes Gesetz zu befolgen; es finden sich mitunter nahe neben- 
einander Wirbel mit entgegengesetzter Drehungsrichtung, wie dies z. B. 
auch bei den beiden in Fig. 118 sichtbaren Wirbeln der Fall ist. In ein- 
zelnen Fallen scheinen die Wirbel eine michtige Anziehung auf die um- 
gebenden Gasmassen auszuiiben; so beobachtete z. B. Hale im Jahre 1908 
eine ungewohnlich lange Wasserstoff-Flocke, die in kurzer Zeit, offenbar von 
dem um einen Fleck kreisenden Wirbel angezogen, vollkommen in den Fleck, 
das Zentrum des Wirbels, hineingezogen wurde. Nach Hales Messungen 
wurden dabei von einzelnen Teilen Geschwindigkeiten bis zu 140 Kilometern 
in der Sekunde erreicht. 

Die beobachteten Wirbel fithrten aber Hale noch zu anderen inter- 
essanten und fiir die Erklarung der Natur der Sonnenflecke sehr bedeut- 
samen Resultaten. Um dieselben verstandlich zu machen, ist es erforderlich, 
etwas weiter auszuholen. 

Im Jahre 1896 hatte Zeeman gezeigt, daB, wenn man das Licht einer 
leuchtenden Flamme der Einwirkung eines Magnetfeldes aussetzt, manche 
Spektrallinien sich bei Anwendung hinreichend starker Dispersion in zwei 
bzw. drei Komponenten spalten, je nachdem man in der Richtung der ma- 
enetischen Kraftlinien oder senkrecht dazu beobachtet (Zeemaneffekt). Im 
ersten Falle sind beide Linien zirkular, aber einander entgegengesetzt polari- 
siert, im zweiten Falle alle drei linear, und zwar steht die Polarisationsebene 
der mittleren Komponente senkrecht zu den magnetischen Kraftlinien, die 
der beiden anderen parallel dazu. 

Wenn man nun annimmt, was aus verschiedenen Grinden plausibel 
ist, daB die Gase der Photosphiare elektrisch geladen sind, so wiirde ein 
Wirbel solcher Gase, wie er auf den Haleschen Aufnahmen zu erkennen ist, 
cleichbedeutend sein mit einem in dem Wirbel kreisenden elektrischen 
Strome. Ein solcher Strom mu8 aber ein magnetisches Feld erzeugen, dessen 
Kraftlinien im groBen und ganzen der Achse des Wirbels parallel sein 
werden. 

Von dieser Anschauung ausgehend, machte nun Haile den Versuch, in 
dem Spektrum von Sonnenflecken den eben beschriebenen Zeemaneffekt 
nachzuweisen. Und in der Tat, nach Uberwindung der mannigfachsten 
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Schwierigkeiten gelang es ihm wirklich, an einigen Linien des EKisens und 
des Titans die meisten Erscheinungen, die fiir das Zeeman-Phanomen cha- 
rakteristisch sind, zu beobachten. Die Linien spalteten sich in zwei Kompo- 
nenten, wenn sich der beobachtete Fleck auf der Mitte der Sonnenscheibe 
befand, so da8 man angendhert in die Richtung der Wirbelachse blickte, 
dagegen in drei Komponenten, wenn der Fleck dem Rande nahe war, so 
daB man nahezu senkrecht auf die Wirbelachse sah. Auch konnte eine Um- 
kehr der Polarisationsrichtungen festgestellt werden, wenn man von einem 
rechtsdrehenden zu einem linksdrehenden Wirbel tiberging. 

Es kann hiernach wohl keinem Zweifel mehr urterliegen, daB die Sonnen- 
flecke als Schauplatz elektrisch geladener Wirbel aufzufassen sind. Die groB 
angeleeten Untersuchungen iiber die Vorgiinge in der Sonnenatmosphare auf 
dem Mount Wilson-Observatorium haben in den letzten Jahren viele inter- 
essante Einzelheiten iiber die magnetischen Verhaltnisse in den Sonnenflecken 
und auf der ganzen Sonnenoberfliche zutage geférdert. Die in den Flecken 
in Wirbeln kreisenden ionisierten Gasmassen erzeugen ein magnetisches Feld, 
das seiner Intensitaét nach fiir wachsende Schichthdhe in der Sonnenatmo- 
sphare abnimmt. Bei den haufig paarweise zusammengehdorigen Flecken zeigt 
sich immer ein entgegengesetzter Rotationssinn der Wirbel. Bei den bipolaren 
Fleckengruppen ist die Polaritét fiir den vorangchenden Fleck in beiden 
Hemispharen einander entgegengesetzt. Nach dem Sonnenfleckenminimum 
1912 fand unerwarteterweise ein Wechsel in der Polaritaét der vorangehenden 
Komponenten der bipolaren Gruppen statt, so da®B ein innerer Zusammen- 
hang zwischen der Polaritat der Flecken und der Fleckenperiode zu bestehen 
schien. Doch hat sich dieser Umschlag in der Polaritat mit dem spateren 
Maximum der Fleckentitigkeit nicht wiederholt. 

Die Untersuchungen tiber das allgemeine magnetische Feld der Sonne 
haben ergeben, daB sich die Sonne ebenso wie die Erde wie eine magne- 
tische Kugel verhalt. Die Achse der Magnetisierung fallt anscheinend 
mit der Rotationsachse nahe zusammen. In den letzten Jahren ist es ge- 
lungen, die Lage der magnetischen Achse der Sonne gegen die Rotations- 
achse mit befriedigender Genauigkeit festzustellen. Die Neigung der beiden 
Achsen gegeneinander betragt etwa 6°; die Umlaufszeit der magnetischen 
Achse um die Rotationsachse belauft sich auf 31.5 Tage. Der Sinn der 
Polaritat ist der gleiche wie bei der Erde; die Intensitat des Feldes in der 
Schicht, in der die Beobachtungen angestellt sind, ist etwa 80mal so grof - 
als bei der Erde. Uber den Ursprung dieser Magnetisierung sind wir noch 
im Unklaren. 

Nachdem Stark die Aufspaltung der Spektrallinien im elektrischen Feld 
entdeckt hatte, tauchte natiirlich sofort die Frage nach dem Auftreten eines 
solchen Starkeffekts bei den Sonnenlinien auf. Doch ist es bisher nicht ge- 
lungen, einen Effekt dieser Art mit Sicherheit festzustellen. 
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Sorgfaltige Messungen insbesondere von St. John haben die in den Sonnen- 
flecken sich abspielenden Bewegungsverhaltnisse der Materie zum Gegen- 
stand der Untersuchung gemacht. Seine Beobachtungen an verschiedenen 
Elementen in verschiedenen Schichten der Sonnenflecke haben eine kon- 
tinuierliche Zirkulation der Gase in den Flecken festgestellt. Aus den obersten 
Schichten sinken Wasserstoff- und Kalziumdaimpfe mit einer Geschwindig- 
keit von etwa 2 km hinab. Diese Geschwindigkeit nimmt in tieferen Schichten, 
wo sich die Stoffe héheren Atomgewichtes befinden, ab, wo sich dann im 
Gegensatz ein langsam aufsteigender Strom von Gasen offenbart. 


4, Periodizitat der Flecke. 


Die zahlreichen und sorgfaltigen Beobachtungen der Sonnenflecke, die 
wahrend des letzten Jahrhunderts angestellt worden sind, haben deutlich 
eine etwa elfjahrige Periode in der fleckenerzeugenden Tatigkeit der Sonne 
nachgewiesen. Wahrend eines Zeitraumes von zwei oder drei Jahren sind 
die Flecke groBer und haufiger als im Durchschnitt; dann beginnen sie ihrer 
Zahl nach abzunehmen bis zu dem étwa sechs bis sieben Jahre nach dem 
Maximum eintretenden Minimum. Nach weiteren vier bis fiinf Jahren sind 
sie zum Maximum zuriickgekehrt. Die Intervalle sind ziemlich ungleich; 
mit Sicherheit ist festgestellt, daB die Fleckenzunahme vom Minimum zum 
Maximum rascher stattfindet als die Abnahme, ahnlich wie auch bei ge- 
wissen verainderlichen Sternen, wie wir spater sehen werden, die Zunahme der 
Helligkeit schneller vor sich geht, als die Abnahme. Eine Vorstellung iiber 
den Verlauf der Erscheinung moégen einige Resultate der Beobachtungen 
Schwabes in Dessau geben, der seit 1826 fast 50 Jahre hindurch die Sonne 
konsequent beobachtet und 1843 zuerst1) auf die Periodizitat der Sonnen- 
flecke aufmerksam gemacht hat. Er sah die Sonne wahrend der Jahre 1828 
bis 1831 nur an eimem einzigen Tage fleckenfrei, 1833 dagegen an 139 Tagen; 
von 1836 bis 1840 wiederum nur an 3 Tagen, 1843 aber an 147 Tagen; von 
1847 bis 1851 an 2 Tagen, 1856 an 193 Tagen; 1858 bis 1861 niemals, 1867 
dagegen an 195 Tagen ohne Flecke. 

Bemerkenswert frei von Flecken war die Sonne danach in den Jahren 
1833, 1843, 1856 und 1867. R. Wolf in Ziirich hat diese Periode bis zu Schei- 
ners Zeit zuriickverfolgen kénnen und ihre durchschnittliche Linge zu 111/, 
Jahren bestimmt. Aus seinen eingehenden Untersuchungen und denen 
seines Schiilers und Nachfolgers Wolfer haben sich die folgenden genaueren 
Daten fiir die bisher beobachteten Sonnenfleckenminima und -maxima er- 
geben. 


4 
1) Hine friihere, aber unbekannt gebliebene Andeutung rithrt von dem danischen 
_Astronomen Chr. Horrebow aus dem Jahre 1775 her. 5 
ig 
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Minima Dlfferenz | Minima Differenz Maxima Differenz Maxima Differenz 
1610.8 | 1755.2 1615.5 1761.5 
1619.0 a 1766.5 a 1626.0 ae 1769.7 - 
1634.0 11.0 1775.5 9.2 1639.5 9.5 | 1778.4 9.7 
1645.0 10.0 1784.7 13.6 1649.0 11.0 1788.1 17.1 
1655.0 11.0 1798.8 12.3 1660.0 15.0 1805.2 11.2 
1666.0 13.5 1810.6 12.7 1675.0 10.0 1816.4 13.5 
1679.5 10.0 1823.3 10.6 1685.0 80 1829.9 73 
1689.5 85 1833.9 9.6 1693.0 12.5 1837.2 10.9 
1698.0 14.0 1843.5 12.5 1705.5 12.7 1848.1 12.0 
1712.0 11.5 1856.0 11.2 1718.2 93 1860.1 10.5 
1723.5 105 | 1867.2 11.7 1727.5 11.2 1870.6 13.3 
1734.0 11.0 1878.9 10.7 1738.7 11.6 1883.9 10.2 | 
1745.0 10.2 | 1889.6 12.1 1750.3 11.2 1894.1 123 
1901.7 11.9 1906.4 11.2 
1913.6 | 1O1vGm tae 


Man ersieht hieraus, da% die von Wolf abgeleitete Lange der Periode 
von 113/, Jahren nur ein Durchschnittswert ist, wahrend die Einzelwerte 
zwischen 7 und 17 Jahren schwanken. Allerdings mu8 dabei beriicksichtigt 
werden, daf die Bestimmung der Zeit eines Maximums oder Minimums, 
zumal in den Jahren vor 1840, einer betrachtlichen Unsicherheit unter- 
worfen ist. Aus einer erneuten Diskussion des gesamten bis 1901 vorliegenden 
Materials hat tibrigens Wolfer den Mittelwert der Periode zu 11.124 oder 
111/, Jahren berechnet. 

Spater hat Schuster auf rechnerischem Wege gezeigt, daB sich in den 
Schwankungen der Fleckenhaufigkeit auBer der eben erwaihnten Periode von 
111/, Jahren noch zwei andere, kleinere Perioden von 8.36 bzw. 4.8 Jahren 
auszusprechen scheinen. Bemerkenswert ist, daB diese drei Zahlen simtlich 
Bruchteile einer gréBeren Periode von 33/, Jahren sind. Es ist naimlich 

1] VON GOS sl ded OD 
Sie Bree 8.344 
ieee) (eee An Gay 

Es wird aber jedenfalls noch weiterer Priifungen an der Hand der Be- 
obachtungen bediirfen, um festzustellen, ob die Schusterschen Perioden als: 
reell anzusehen sind. 

Die anderen auf der Sonne beobachteten Gebilde, die oben bereits. 
erwahnten Fackeln und die spater naher zu besprechenden Protuberanzen, 
sind in der Haufigkeit ihres Auftretens derselben Periode unterworfen wie 
die Flecke, nur ist bei ihnen die ganze Erscheinung weniger scharf ausge- 
praigt und daher nicht mit der gleichen Sicherheit zu beobachten. 

Die Existenz einer Periodizitat der in den Flecken usw. sich aussprechen- 
den Sonnentatigkeit ist somit auB8er Zweifel gestellt, eine geniigende Erklarung: 


| 
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dafiir hat man aber bisher noch nicht gefunden. Ihr nahes Zusammenfallen 
mit der Umlaufszeit des Jupiter hat manche zu der Ansicht gefiihrt, daB 
ein kausaler Zusammenhang zwischen den beiden Erscheinungen besteht, 
indem die Attraktion dieses machtigsten Planeten unseres Systems irgend- 
eine Stérung in der Sonne bewirkt, die im Perihel groBer ist als im Aphel. 
Aber einem solchen Zusammenhange wird durch die Tatsache widersprochen, 
da8 die Sonnenfleckenperiode mehr als ein halbes Jahr kiirzer ist als die 
Umlaufszeit des Jupiter. AuBerdem kann bei der groBen Entfernung und 
verhaltnismaBig geringen Exzentrizitat der Jupiterbahn der Wirkungsunter- 
schied zwischen Perihel und Aphel nur sehr gering sein. Auch aus, den 
soeben erwahnten Untersuchungen von Schuster geht mit Sicherheit her- 
vor, daf sich in den Haufigkeitszahlen der Sonnenflecke kein Zusammen- 
hang mit der Umlaufszeit des Jupiter oder mit derjenigen eines anderen 
Planeten ausspricht. Es darf somit als gewiB angesehen werden, da die 
Ursache der Erscheinung nicht auBerhalb der Sonne zu suchen, sondern 
nur das Resultat innerer Krafte ist, iiber deren Natur wir aber noch nichts 
Genaueres wissen. 

Es besteht ein weitgehender Parallelismus im allgemeinen zwischen den 
Vorgangen auf der Sonnenoberflache und einigen terrestrischen Erscheinungen. 
Insbesondere die erdmagnetischen Vorgange, wie Variation, Schwankungen 
der Sakularvariation u. a., zeigen in den Jahresmitteln eine ausgeprigte Be- 
ziehung zu der Sonnenfleckenperiode. Im einzelnen, z. B. schon in den 
Monatsmitteln, verwischt sich jedoch dieser Parallelismus, und es treten oft 
starke magnetische Stiirme auf, ohne da8 auf der Sonnenoberfliche besondere 
Stérungen wahrgenommen werden. Uber den inneren Grund dieser Wechsel- 
wirkung sind wir noch nicht im klaren. 


5. Die Korona und die Protuberanzen. 


Ware die Sonne niemals mit einem anderen Instrument als mit dem 
Fernrohre allein untersucht oder niemals vom Monde total verfinstert worden, 
so wirden wir wohl kaum eine richtige Vorstellung von den auf ihrer Ober- 
flache und in ihrer unmittelbaren Umgebung stattfindenden Vorgangen haben 
vewinnen kénnen. Und doch wiirden wir mehr als jetzt die Uberzeugung 
hegen kénnen, eine erschépfende Kenntnis von der Beschaffenheit der Sonne 
zu besitzen. In der Tat hat uns die moderne Wissenschaft auf der Sonne 
weit mehr Mysterien gezeigt als erklart, so da wir uns weiter als je von 
einer befriedigenden Erklarung aller jener Phanomene entfernt befinden. 
Wenn die Alten die Sonne fiir eine Kugel von geschmolzenem Eisen hielten, 
so hatten sie damit eine Vorstellung, welche dem Wissen jener Zeit voll- 
standig geniigte. Fiir Galilei und Scheiner waren die Sonnenflecke keine 
Geheimnisse, sondern einfach dunkle Stellen in der Photosphare. Die Deutung 
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der Flecke durch Herschel, die wir spaiter noch kennen lernen werden, ent- 
sprach vollstaéndig der Erkenntnis seiner Zeit, und er kann als der letzte 
angesehen werden, der eine Theorie der physischen Beschaffenheit der Sonne 
entwickelte, die in der Tat der Zeit, in der sie ausgesprochen wurde, geniigte. 
Wir haben gesehen, daS dem 19. Jahrhundert schon die genauere Beob- 
achtung der Sonnenflecke und die Erklarung ihrer Erscheinungen Ratsel 
darbot, die weder fiir Herschel noch fiir die Alten existierten. Aber die 
neue Zeit hat uns noch andere merkwiirdige Phinomene gezeigt. 

Wenn wahrend des Fortschreitens einer totalen Sonnentinsternis die 
stetig abnehmende Sonnensichel beobachtet wird, bemerkt man nichts Auf- 
fallendes bis kurz vor dem Moment ihres vollstandigen Verschwindens. Wenn 
aber der letzte Strahl des Sonnenlichtes erlischt, bietet sich dem Auge 
ein Bild von ungeahnter Schénheit, das, einmal nur wahrgenommen, nie 
wieder dem Gedichtnis entschwindet. Die Mondkugel, von tiefstem Schwarz, 
scheint in der Luft zu hangen, umgeben von einem Strahlenkranze 
milden Silberlichtes. In dieser Korona ragen Zungen und Wolken rosen- 
farbiger Flammen in phantastischen Formen von verschiedenen Punkten 
des Mondrandes auf (siehe Fig. 123). Von diesen zwei Erscheinungen war 
die Korona bereits im Altertum bekannt; aber erst im neunzehnten Jahr- 
hundert richtete sich die Aufmerksamkeit der Astronomen auf die rosigen 
Flammen, die Protuberanzen, obgleich auch sie gelegentlich schon frither 
wahrgenommen worden sind. 

Die von der Korona gegebenen Beschreibungen stimmen in der Haupt- 
sache tiberein, wenn sie auch in vielen Einzelheiten sich unterscheiden. Halley 
beschreibt die wihrend der totalen Sonnenfinsternis vom Jahre 1716 gesehene 
so: ,,Wenige Sekunden, bevor die Sonne ganz bedeckt war, zeigte sich rund 
um den Mond ein leuchtender Ring von der Breite eines Digitus (Zoll) oder 
etwa eines Zehntels des Monddurchmessers. Er war blaf-wei8 oder vielmehr 
perlfarben und schien mir etwas die Téne des Regenbogens zu besitzen und 
konzentrisch mit dem Monde zu sein.‘ 

Fast bei jeder Sonnenfinsternis hat die Korona eine andere Gestalt 
gehabt. Mitunter erschien sie mehr quadratisch als rund; bei anderen Ge- 
legenheiten ist sie als vielstrahliger Stern beobachtet worden, dessen einzelne 
Strahlen sich zum Teil bis in weite Entfernungen vom Sonnenrande erstreck- 
ten. Bei der Beurteilung der alteren Beobachtungen darf man nicht auBer 
acht lassen, daB die Anfertigung von Zeichnungen der Korona, fiir deren 
Beobachtung nur wenige Minuten zur Verfiigung stehen, eine schwierige 
Aufgabe ist, so da selbst die von zwei an demselben Ort und unter den 
gleichen Verhaltnissen beobachtenden Personen gegebenen Beschreibungen 
oft ganz auBerordentlich voneinander abweichen. Wesentlich zuverlissigere 
Resultate hat man erzielt, seit man in der photographischen Platte ein Hilfs- 
mittel besitzt, das von subjektiven Auffassungen nicht berithrt wird; doch 
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auch die photographischen Bilder zeigen je nach der Dauer der Belichtung, 
der Empfindlichkeit der Platte und der Art der Entwicklung nicht unerheb- 
liche Unterschiede. 

Die Beurteilung der Gestalt der Korona wird dadurch besonders er- 
schwert, da wir sie ja nicht kérperlich sehen kénnen, sondern nur in der 
Projektion auf die Hinimelsflache. 

Man unterscheidet gewohnlich zwischen der inneren und der auBeren 
Korona. Die innere ist der dem Sonnenrande nachste, hellste und angenahert 
kreisrunde Teil der Korona von wenigen Minuten Hohe, wihrend man unter 
der auBeren die an Helligkeit allmahlich abnehmenden, sich bisweilen, be- 
sonders in einzelnen Strahlen, sehr weit erstreckenden und unregelmaBig 
gestalteten Teile versteht. Es ist einleuchtend, daB diese beiden Teile der 
Korona wegen ihrer sehr ungleichen Helligkeit nicht gleichzeitig auf einer 
und derselben photographischen Aufnahme erhalten werden kénnen. Die 
auBere Korona erfordert eine so lange Expositionszeit, daB dabei die innere 
erheblich iiberexponiert wird und alle Einzelheiten derselben verschwinden. 
So zeigt z. B. Fig. 123, nach emer Aufnahme von Schaeberle vom 16. April 
1893, iiberwiegend die innere Korona, Fig. 124 dagegen, nach einer von 
Kostinsky am 27. Juli 1896 erhaltenen Aufnahme, mehr die auBere. Die 
letztere Aufnahme ist besonders bemerkenswert durch die ungewéhnlich 
stark entwickelten Strahlen. 

Es scheint, als ob die Form der Korona in einem gewissen Zusammen- 
hange mit der Intensitaét der Sonnentatigkeit stehe. Zur Zeit eines Sonnen- 
fleckenminimums ist die Korona meistens in der Richtung des Sonnenaquators 
besonders stark entwickelt, wahrend an den Polen nur kurze, biischelartige 
Strahlen auftreten. Die Form der Korona ist daher in diesem Falle lang- 
gestreckt. Zur Zeit eines Maximums dagegen scheinen die Strahlen durch- 
weg unbedeutender zu sein, am Aquator nicht kraftiger als an den Polen, 
so daB die Gestalt im ganzen mehr rund ist. Doch ist der Nachweis, da sich 
hier in der Tat ein Zusammenhang mit der Periodizitét der Sonnenflecke 
ausspricht, noch nicht einwandfrei erbracht, und es bedarf noch der Priifung 
an weiteren Finsternissen. 

An der Basis ist die Korona immer am hellsten und nimmt allmahlich 
nach auBen an Helligkeit ab. Man hat versucht, das Licht der gesamten 
Korona zu bestimmen. Die Resultate, zu denen man dabei velanet ist, sind 
zwar stark voneinander verschieden, immerhin aber darf man als erwiesen 
ansehen, da8 die Beleuchtung durch die Korona nicht starker ist als die 
durch den Vollmond. Vielleicht ist auch mit den Anderungen in der Gestalt 
der Korona eine Anderung ihrer Leuchtkraft verbunden. 

Die Flachenhelligkeit der Korona nimmt mit der Entfernung vom Sonnen- 
rande sehr schnell ab. Nach Langley betrug sie z. B. wihrend der Finsternis 
vom Jahre 1878 in einer Entfernung von 1’ das Sechsfache, in einer Ent- 
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Fig. 123. Sonnenfinsternis, 1893 April 16. 


Fig, 124. Sonnenfinsternis, 1896 Juli 27. 
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fernung von 10’ dagegen nur den zehnten Teil von der des Vollmondes. 1905 
fand sie Fabry bei 5’ Entfernung etwa gleich 1/, der Vollmondhelligkeit, 
Schwarzschild dagegen auf photographischem Wege bei demselben Abstande 
ungefahr = 1/,) und bei 10’ Entfernung = 1/,99. Die Gesamthelligkeit der 
Korona bestimmte Turner 1893 zu 0.6, 1898 zu 1.1 und Schwarzschild 1905 
zu 0.17 der Vollmondhelligkeit. Alle diese Angaben sind aber noch auBer- 
ordentlich unsicher und kénnen nur dazu dienen, einen ungefaéhren Begriff 
von der Helligkeit der Korona zu geben. 

Das Licht der Korona ist zum Teil polarisiert, und zwar hat K. Young 
aus photographischen Aufnahmen von Perrine gefunden, daB der Prozent- 
satz des polarisierten Lichtes mit der Entfernung vom Sonnenrande sehr 
schnell anwachst, bis er bei emer Entfernung von 5’ ein Maximum von 37% 
erreicht. Dann fallt er wieder langsam und betragt bei 9’ Entfernung un- 
gefahr 35°%%. Young schlieBt daraus, daB8 ein gro®er Teil des Koronalichtes 
aus reflektiertem Lichte besteht. Beobachtungen bei spateren Finsternissen 
haben das Vorhandensein von polarisiertem Lichte bestatigt. 

Man hielt friiher die Korona fiir eine Atmosphare der Sonne oder des 
Mondes. Da8 sie jedoch keine Atmosphire des Mondes sein kénne, bewies 
sehr bald ihr unregelmaBiger UmriB; denn die Atmosphare eines Korpers 
wie der Mond wiirde sich notwendigerweise in nahe gleichférmigen Schichten 
regelmaBig ausbreiten und kénnte sich nicht, wie es bei der Korona so haufig 
geschieht, an einzelnen Stellen auftiirmen. Damit war also auBer Zweifel 
gestellt, daB die Korona zur Umgebung der Sonne gzhért, und in der Tat 
war noch vor 60 Jahren die plausibelste Annahme, sie sei eine Sonnen- 
atmosphire, und die roten Protuberanzen seien in ihr schwimmende Wolken. 

Die Frage, ob die Protuberanzen dem Monde oder der Sonne zu- 
gehéren, wurde endgiiltig wahrend der totalen Sonnenfinsternis in Sizilien 
1860 beantwortet. Messungen ihrer Héhe tiber dem Mondrande bewiesen, 
da8 der Mond sie nicht mit sich fortfiihrte, sondern tiber sie hinwegging; sie 
gehoren also der Sonne an. 

Zu dieser Zeit war die Spektralanalyse noch wenig entwickelt, und nie- 
mand dachte daran, sie auf Korona und Protuberanzen anzuwenden. Die 
nichste bedeutende Finsternis fand 8 Jahre spater, am 18. August 1868, in 
Indien und Siam statt. Das Spektroskop war in der Zwischenzeit in allge- 
meineren Gebrauch gekommen, und Expeditionen wurden daher von ver- 
schiedenen Nationen (hauptsichlich Englandern, Franzosen und Deutschen) 
ausgeriistet, um die fraglichen Objekte spektroskopisch zu untersuchen. Der 
erfolgreichste Beobachter war der Franzose Janssen, der im Innern Vorder- 
indiens an einem hohen Punkte beobachtete, wo die Luft ausnehmend ruhig 
' war. Als der letzte Sonnenstrahl durch den vorriickenden Mond abgeblendet 
war, zeigte sich eine enorme, viele tausend Kilometer tiber die Oberflache 
der Sonne emporragende Protuberanz. Das Spektroskop wurde sofort darauf 
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gerichtet, und Janssen erkannte, da’ ihr Spektrum einfach aus den hellen 
Linien des leuchtenden Wasserstoffes bestand. Die Protuberanz leuchtete 
also nicht als eine vom Sonnenlichte bestrahlte Substanz, sondern selbstandig 
als eine ungeheure Masse gliihenden Wasserstoffgases. Damit war die An- 
sicht, die Protuberanzen seien wolkenahnlicher Natur, mit einem Schlage 
gesturzt. 

Diese Beobachtung bezeichnet den Anfang einer neuen Ara in der Physik 
der Sonne, welche durch ein eigentiimliches Zusammentreffen unabhangig 
noch von einem zweiten Forscher inauguriert werden sollte. Als Janssen 
die Linien betrachtete, kam ihm der Gedanke, daB sie hell genug seien, um 
auch wohl nach der Sonnenfinsternis, zunichst nach der Phase der Totalitat, 
gesehen zu werden. Leider bewolkte sich der Himmel unmittelbar nach der 
Totalitaét, so daB Janssen seinen Versuch erst am nachsten Morgen ausfiihren 
konnte. Dabei gelang es ihm aber dann in der Tat, die Protuberanzlinien 
bei gainzlich unverfinsterter Sonne wahrzunehmen, und wahrend der folgen- 
den Tage und Wochen konnte er zeigen, daB sie bei vollstandig klarem 
Himmel jederzeit zu erkennen waren, so daB diese merkwirdigen Gebilde, 
die bisher nur wahrend der seltenen und kurzen totalen Finsternisse gesehen 
worden waren, nun zum Gegenstande regelmiSiger Beobachtung gemacht 
werden konnten. 

Wie gesagt, wurde diese wichtige Entdeckung aber noch an einem anderen 
Orte, unabhingig von der Sonnenfinsternis des 18. August, gemacht, und 
zwar von dem Englander Norman Lockyer. Dieser war durch Nachdenken 
zu der Uberzeugung gefithrt worden, man miisse das Spektrum der Pro- 
tuberanzen mit hinreichend starken Spektroskopen jederzeit wahrnehmen 
koénnen, wenn ihre Materie ein selbstleuchtendes Gas sei, dessen Spektrum, 
wie wir wissen, nur aus einzelnen hellem Linien besteht. Er hatte seine Methode 
schon 1866 der Royal Society mitgeteilt und auch Versuche angestellt, die 
aber resultatlos blieben, und zwar, wie er giaubte, wegen ungeniigender 
Instrumente. Ein neues, kraftigeres Instrument wurde bestellt, und mit diesem 
fand nun Lockyer, ohne von Janssens Beobachtung zu wissen, als er es am 
20. Oktober 1868 nach dem Sonnenrand richtete, an einigen Stellen in dem 
Spektrum drei helle Linien, von denen zwei dem Wasserstoff angehérten. 
Sein Resultat wurde sofort der Pariser Akademie der Wissenschaften mit- 
geteilt, welche die Nachricht an demselben Tage erhielt, als auch von Janssen 
in Indien der ausfiihrliche Bericht itber seine Beobachtungen eintraf. Um 
nach dieser Lockyer-Janssenschen Methode die ganze Gestalt einer Pro- 
tuberanz zu tibersehen, muBte der Spalt nach und nach tiber die ganze Aus- 
dehnung derselben fortbewegt und aus den dabei sichtbar werdenden linien- 
formigen Streifen das Gesamtbild der Protuberanz mosaikartig zusammen- 
gesetzt werden. Es war also noch ein sehr umstindliches und unvollkommenes 
Beobachtungsverfahren. Aber schon wenige Monate spater, Anfang 1869, 


Die Korona und die Protuberanzen. 297 


gaben Zoéllner und Huggins gleichzeitig und unabhingig voneinander eine 
Methode an, die wesentlich bequemer zum Ziele fithrt. Sie besteht einfach 
darin, da der Spalt des Spektroskops sehr weit gedffnet wird, so daB man das 
Bild der ganzen Protuberanz oder wenigstens gréBere Teile derselben mit 
einem Male tiberblicken kann. Fir diese Beobachtungsart ist es aller- 
dings erforderlich, eine starkere Dispersion zu benutzen, um die Helligkeit 
des kontinuierlichen Spektrums méglichst zu schwachen (s. 8. 231f.). Fiir 
die Beobachtung der Protuberanzlinien bei engem Spalt ist, entgegen der 
oben erwahnten Anschauung, keineswegs ein besonders kraftiges Spektroskop 
erforderlich; Dunér hat vielmehr gezeigt, daB dafiir schon die allerschwachsten 
Instrumente hinreichen. 

Im Verfolg seiner Untersuchungen fand Lockyer, da® die Protuberanzen, 
von deren auBerordentlich wechselnden Formen und wunderbaren Gestal- 
tungen die nachstehenden Fig. 125 bis 129 einen Begriff geben modgen, aus 
einer diinnen, die ganze Oberflache der Sonne umgebenden Umhiillung ent- 
springen und nur besonders hervorragende Teile dieser Hiille sind. Die Sonne 
ist danach von einer hauptsiachlich aus Wasserstoffgas bestehenden Atmo- 
sphare umgeben, deren Teile hier und da in Gestalt von flammigen Wolken 
und Zungen oft zu riesiger Hohe emporgeschleudert werden. Jener schmalen, 
helleuchtenden Atmosphare gab Lockyer wegen ihrer starken Farbung den 
Namen Chromosphdre. Sie ist, wie die Protuberanzen, nur mit dem Spektro- 
skop oder wahrend totaler Sonnenfinsternisse wahrzunehmen und bei letzteren 
Gelegenheiten auch frither schon von verschiedenen Beobachtern bemerkt 
worden, ohne daf man iiber ihre Natur etwas wubte. Das zweite Bild der 
Fig. 125 zeigt eine spektroheliographische Aufnahme der Chromosphiire; sie 
ist am treffendsten mit einem brennenden Grasfelde zu vergleichen. 

Durch das Spektroskop ist also die Méglichkeit gegeben, die Protuberanzen 
jederzeit, sobald die Sonne tiberhaupt sichtbar ist, zu beobachten, und in 
der Tat wird auf verschiedenen Sternwarten taglich der ganze Sonnenrand 
nach Protuberanzen abgesucht, um sie zu zeichnen und zu messen. Dieses 
Absuchen des Randes ist naturgemaéS eine ziemlich zeitraubende Arbeit, 
und es lag daher der Wunsch nahe, ebenso wie die Sonnenflecke auch alle 
gleichzeitig vorhandenen Protuberanzen auf einem einzigen Bilde festhalten 
zu kénnen. Die ersten dahinzielenden Vorschlage riihren von Janssen (1869) 
und Braun in Kalocsa (1872) her; sie wurden aber von ihren Urhebern nicht 
in der Praxis gepriift. Auch Lohses Versuch mit einem rotierenden Spektral- 
apparat (1885) fiihrte, vermutlich wegen technischer Mangel, nicht zum 
Ziele. Erst den Bemiihungen von Hale und Deslandres gelang es (1892/93), 
in dem oben (S. 262f.) bereits beschriebenen Spektroheliographen ein Instru- 
‘ ment zu schaffen, welches nicht nur die den Ausgang dieser Versuche bildende 
Aufgabe léste, alle gleichzeitig vorhandenen Protuberanzen auf einer ein- 
zigen photographischen Aufnahme festzuhalten, sondern auch dariiber hin- 
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Fig. 125. Protuberanzen nach Aufnahmen von F. Slocum, 
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aus, wie wir schon gesehen haben, Resultate von weittragender Bedeutung 
gezeitigt hat. Die Figuren 125, 128 und 129 sind Wiedergaben von Auf- 
nahmen, die Slocum und Hale mit dem Spektroheliographen des Yerkes- 
Observatoriums erhalten haben. 

Man teilt die Protuberanzen gewohnlich in zwei Klassen, die ruhenden 
oder wolkenartigen (Fig. 126) und die eruptiven (Fig. 127). Die letzteren 
werden auch als ,,metallische‘‘ bezeichnet, da in ihren Spektren stets eine 
gréBere Zahl von Metallinien auftritt, wahrend die wolkenartigen Protu- 
beranzen im wesentlichen aus Wasserstoff, Kalzium und Helium bestehen 
(s. nachsten Abschnitt). Die eruptiven Protuberanzen stehen unzweifelhaft 
in einem Zusammenhange mit den Sonnenflecken; sie treten fast nur in 
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Fig. 126. Wolkenartige Protuberanz. 


Fig. 127. Hruptive Protuberanzen. 


den Breiten auf, wo sich auch diese finden, und folgen fast genau der elfjahrigen 
Haufigkeitsperiode der Flecke. Anders die ruhenden Protuberanzen. Ihre 
crbBte Hiufigkeit haben sie zwar auch in der Zone der maximalen Flecken- 
bildung, aber sie sind nicht auf diese beschrankt, sondern finden sich in allen 
Breiten bis hinauf zu den beiden Polen. Die elfjahrige Periode ist bei ihnen 
zwar ebenfalls vorhanden, aber sehr viel weniger ausgepragt als bei der anderen 
Klasse. Die GréSe der Protuberanzen schwankc zwischen weiten Grenzen. 
Wahrend die durchschnittliche Hohe etwa 40” bis 50’ betragt, besitzen 
viele betrachtlich gréBere Dimensionen, und in manchen Fallen sind sogar 
Hohen von 10’ urd mehr erreicht worden. Wenn man bedenkt, daB 1’ einer 
‘Hohe von mehr als 40000 km entspricht, so sieht man sich hier vor einem 
Schauspiele, dessen GroBartigkeit ohnegleichen ist. Auch die Gestaltande- 
rungen der Protuberanzen vollziehen sich mit einer Geschwindigkeit, von 
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Fig. 129. Grofe Protuberanz, 1895 Marz 25, 10" 58™; Héhe 452000 km. 
Nach einer Aufnahme von Hale. 
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der wir uns nur schwer eine Vorstellung machen kénnen. So hat man sowohl 
aufsteigende als auch Wirbel-Bewegungen beobachtet, welche mehrere 
hundert Kilometer in der Sekunde betrugen. Ein bemerkenswertes Beispiel 
schneller Veriinderung bot eine Protuberanz, die Slocum am 25. Marz 1910 
lange Zeit hindurch verfolet hat, und von der zwei Aufnahmen in den Bildern 
5 und 6 der Fig. 125 wiedergegeben sind. Auf der ersten von diesen beiden 
Aufnahmen besitzt die Protuberanz eine Héhe von 120000 km, auf der 
zweiten, die 40 Minuten spater erhalten ist, hat sich die Gestalt der Pro- 
tuberanz vollkommen geandert, und die Hohe ist bis auf 252000 km ange- 
stiegen. Noch eine Stunde spiter betragt die Hohe sogar 450000 km, und 
nach weiteren drei Stunden ist von der Protuberanz keine Spur mehr vor- 
handen. Noch schneller verlief die Anderung bei einer in Fig. 128 und 129 
abgebildeten Protuberanz. Die beiden Aufnahmen sind von Hale am 25. Marz 
1895 mit einer Zwischenzeit von nur 18 Minuten erhalten. Die Hohe der 
Protuberanz betrug bei der ersten Aufnahme 6’, bei der zweiten dagegen 
10’4, entsprechend einer linearen Erhebung von mehr als 450000 km. 

Diese riesigen Geschwindigkeiten haben einzelne Forscher zu der An- 
nahme gefiihrt, daB es sich hierbei nicht um wirkliche Bewegungen handeln 
konne. Ja, man hat sogar geglaubt, die Protuberanzen selbst nicht fiir reelle, 
sondern fiir optische Erscheinungen halten zu diirfen, welche durch Ano- 
malien in der Strahlenbrechung hervorgebracht wurden. Wir werden weiter 
unten auf diese Anschanungen noch etwas naher eingehen. 


6. Das Spektrum der Sonne und ihrer Umgebung. 


La8t man Sonnenlicht entweder direkt oder mittels eines Spiegels -auf 
den Spalt eines Spektralapparats fallen, so erhalt man ein Spektrum des 
Lichtes, welches von allen Teilen der uns zugewandten Sonnenoberfliche 
ausgeht. Wenn wir jedoch mit Hilfe einer Linse ein Sonnenbild auf den 
Spalt des Spektralapparats projizieren, so ist es méglich, das Spektrum eines 
jeden beliebigen Teiles dieses Bildes zu untersuchen. 

Betrachten wir zundchst das Spektrum des gesamten uns von der Sonne 
zugehenden Lichtes, so stellt sich dasselbe als ein kontinuierliches Spektrum 
dar, durchsetzt von zahlreichen Fraunhoferschen Linien. Die schematische 
Darstellung des sichtbaren prismatischen Sonnenspektrums (Fig. 130) zeigt 
die relative Lage der hauptsachlichsten Fraunhoferschen Linien und die 
ungefahre Abgrenzung der einzelnen Farben. Eine einigermafen detaillierte 
Darstellung des Sonnenspektrums mit seinen Tausenden von Linien ist in 
dem Rahmen dieses Buches nicht wiederzugeben. Um alle in einem gréBSeren 
Spektralapparat der Neuzeit erkennbaren Linien eintragen zu kénnen, miiBbte 
man dem Spektrum eine Linge von mehreren Metern geben, doch wird man 
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einen Begriff von dem Aussehen des Sonnenspektrums erhalten, wenn man 
die in Fig. 131 dargestellten Stiicke desselben betrachtet. 

In jedem Taschenspektroskop sind schon mehr Linien zu erkennen, 
als in Fig, 130. Wer Gelegenheit hat, sich mit einem solchen Instrument 
den schénen Anblick des Sonnenspektrums oder des Spektrums einer von 
der Sonne hell erleuchteten Wolke zu verschaffen, dem wird zunichst auf- 
fallen, wie groB der Intensitaétsunterschied der verschiedenen Spektralfarben 
ist. In der Fig. 130 ist durch eine tiber dem Spektrum gezeichnete Kurve 
die Intensitat des sichtbaren prismatischen Sonnenspektrums!) nach Fraun- 
hofers Angaben zur Darstellung gebracht. Das Maximum der Intensitat ist 
im Gelb gelegen. 

Es mégen hier noch die Wellenlangen und die Schwingungszahlen fiir 
die wichtigsten Fraunhoferschen Linien Platz finden. 


o Schwingungszahl 
crane eons ene Dl ces dor Sekine Graprana 
A 7594 395 Tellurisch 
B 6868 437 | Tellurisch 
C 6563.0 457 | H 
D, 5896.2 509 N 
Ds 5890.2 509 
EK, 5270.5 569 Ca, Fe 
EK, 5269.7 569 Fe 
by 5183.8 578 
by 5172.9 580 Mg 
F 4861.5 617 H 
G 4308.0 696 Fe, Ca 
g 4226.9 | 709 | Ca 
H, = H 3968.6 756 Ca 
libs sor 1K 3933.8 | 762 | Ca 


Die Grenzen des sichtbaren Spektrums sind fiir die meisten Augen durch 
die Linien A und H gegeben, doch bereitet das Fixieren von Linien zwischen 
g und H schon Schwierigkeiten; bei Benutzung fluoreszierender Substanzen 
ist man aber imstande, noch betrachtlich tiber H hinauszukommen. Die 
eréBte Erweiterung unserer Kenntnisse iiber das Sonnenspektrum hat aber 


1) Es sei betont, daB es sich hier um das prismatische Spektrum zum Unterschiede 
von dem Beugungsspektrum handelt. Bei letzterem ist die relative Ausdehnung und damit 
auch die Intensitit der Farben eine andere. 

2) Das Tausendstel-Millimeter (Mikron) wird vielfach mit w bezeichnet und dem- 
‘entsprechend das Milliontel-Millimeter mit wu. Wir hahen uns hier der fast ausschlieBlich 
gebrauchlichen Einheit, des Zehntels eines Milliontel-Millimeters (Angstrémsche Evnhett), 
bedient. Beispielsweise ist die Wellenlinge der Linie / zu bezeichnen mit 486.15 wu oder 
4861.5 AE oder kurz mit 2 4861.5. 
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die Anwendung der Photographie) gebracht. Man gelangt mit Hilfe photo- 
graphischer Aufnahmen im Sonnenspektrum bis etwa A 2900; dann bricht 
das Spektrum infolge der Absorption, welche die Erdatmosphare ausiibt, 
plotzlich ab. 

Zahlreiche Physiker und Astrophysiker (Draper, Vogel, Cornu, Miller 
und Kempf, Rowland, Higgs u. andere) sind bemitht gewesen, eine méglichst 
cute Darstellung des sichtbaren und des photographischen Teiles des Sonnen- 
spektrums und eine genaue Bestimmung der Wellenlangen der einzelnen 
Linien zu geben. Die umfassendste Untersuchung verdanken wir Rowland 
und seinen Schiilern. Sie ist unter dem Titel: ,,Preliminary Table of Solar 
Spectrum Wave-Lengths (Chicago 1896)“ veréffentlicht worden, enthalt die 
Wellenlingen von etwa 20000 Linien und wird auch jetzt noch als das Fun- 
dament fiir alle astrophysikalischen Spektraluntersuchungen angesehen. 
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Fig. 130. 


Auch nach der Richtung der gréBeren Wellenlangen vermag man das 
Sonnenspektrum noch bedeutend weiter zu verfolgen, seit man erkannt hat, 
da Licht- und Warmestrahlen in ihrem Wesen identisch sind und sich nur 
durch die GréBe der Wellenlingen der Atherschwingungen voneinander unter- 
scheiden. Mit Hilfe von besonderen Apparaten (Thermosiulen, Bolometern) 
wurde es méglich, den ultraroten Teil des Sonnenspektrums bis A 53000 
(0.0055 mm) zu verfolgen (Langley). 

Wir haben in dem Abschnitt ,,Spektralanalyse’* gesehen, daB es Kirch- 
hoff gelang, den innigen Zusammenhang zwischen Emission und Absorption 


1) Die Intensitatsverteilung ist fiir die photographische Platte eine ginzlich andere 
als fiir das Auge; bei den gewohnlichen Trockenplatten reicht die Empfindlichkeit etwa 
von 4 5000 bis 4 2000, und das Maximum derselben liegt zwischen den Linien F und G. 
Durch passende Behandlung der photographischen Platten ist man jedoch imstande, auch 
das ganze sichtbare Spektrum und sogar noch Teile des Ultrarot, bis etwa 2 10000, auf- 
zunehmen, 
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Fig. 131. Einzelne Teile des Sonnenspektrums. I. Gegend bei 
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gliihender Gase*zu begriinden, so da8 man aus der Anwesenheit von Absorp- 
tionslinien in den Spektren mit Sicherheit Schliisse auf das Vorhandensein 
verschiedener Elemente in den Atmosphiaren selbst der fernsten Weltkérper 
ziehen kann. Er war auch der erste, der die einzelnen Spektrallinien ver- 
schiedener Substanzen mit groBer Sorgfalt mit den Linien des Sonnen- 
spektrums verglich und so die Existenz von einer groBen Anzahl unserer 
irdischen Elemente in der Atmosphire der Sonne nachwies. 

Die auBerordentliche Verfeinerung der Darstellung des Sonnenspektrums 
mit Hilfe der Photographie hat nun nicht ganz in dem gleichen Mae auch 
unsere Kenntnis von der Zusammensetzung der Sonnenatmosphare gesteigert. 
So sind wir denn zurzeit noch weit davon entfernt, eine einigermaBen er- 
schépfende Deutung der zahlreichen Linien des Sonnenspektrums geben zu 
kénnen. Gegenwartig sind aber nachstehende Elemente als mit groBer Sicher- 
heit in der Atmosphare der Sonne vorhanden anzufiihren: Eisen, Nickel, 
Titan, Mangan, Chrom, Kobalt, Kohlenstoff, Vanadium, Zirkonium, Cer, 
Kalzium, Skandium, Neodym, Lanthan, Yttrium, Niobium, Molybdan, Palla- 
dium, Magnesium, Natrium, Silizium, Wasserstoff, Helium, Strontium, Ba- 
rium, Aluminium, Kadmium, Rhodium, Erbium, Dysprosium, Europium, Zink, 
Kupfer, Silber, Gallium, Germanium, Beryllium, Zinn, Blei, Kalium, Indium, 
Platin, Praseodym, Wolfram, Ytterbium, Thallium, Sauerstoff, Stickstoff. 
AuBer den Linienspektren der Elemente finden sich auch Bandenspektren 
derselben und ihrer Verbindungen im Sonnenspektrum vor. So gehéren die 
beiden Banden bei 4 3884 und 4 3591 dem Zyan an. Ferner zeigten Newall 
und seine Mitarbeiter, da zahlreiche Linien der Fraunhoferschen G-Gruppe 
von der bei 4 4314 beginnenden Kohlenmonoxydbande (Swanspektrum) 
herriihren. Ja selbst die Emissionsbanden des Ammoniaks und des Wasser- 
dampfes heBen sich im ultravioletten Teile des Sonnenspektrums nachweisen. 

Da man noch nicht alle Linien des Sonnenspektrums identifizieren kann, 
hat verschiedene Griinde. Zweifellos existieren noch einige chemische Ele- 
mente, die uns bisher unbekannt geblieben sind. Ein weiterer Teil der Linien 
wird Bandenspektren von Verbindungen angehéren, welche trotz der hohen 
Temperatur der Sonne bestandig sind. Zahlreiche Linien der Elemente werden 
auch bisher im Laboratorium noch nicht aufgefunden worden sein, weil man 
noch nicht die Bedingungen herstellen konnte, unter denen die Elemente 
diese Linien zeigen. 

Im Sonnenspektrum ist aber noch eine groBe Anzahl von Linien ent-’ 
halten, welche nicht eigentlich zum Spektrum der Sonne gehéren, sondern 
welche ihre Entstehung der selektiven Absorption verdanken, die das Sonnen- 
licht bei seinem Durchgange durch die Erdatmosphire erfahrt. Diese soge- 
nannten atmosphdrischen oder tellurischen Linien stellen also in Wirklichkeit 
das Absorptionsspektrum der Erdatmosphire dar. Seine Intensitat ist daher 
veranderlich, und zwar erscheinen seine Linien am kraftigsten, wenn der Weg, 
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den das Sonnenlicht durch die Atmosphare bis zum Beobachter hin machen 
mu8, am weitesten ist, d. h. bei tiefstem Stande der Sonne. Die Kenntnis 
dieser Linien ist fiir viele spektralanalytische Untersuchungen an Himmels- 
kérpern von Bedeutung, und es haben daher verschiedene Forscher (Brewster, 
Angstrém, Cornu u. a.) Verzeichnisse derselben geliefert. Die bekanntesten 
tellurischen Linien sind die Fraunhoferschen Linien A, a, B, welche vom 
Sauerstoff herrithren, waihrend Bander, die in der Nahe der D-Linien auf- 
treten, vom Wasserdampf erzeugt werden. Endlich schneidet das Banden- 
spektrum des in der Erdatmosphare vorhandenen Ozons das Sonnenspektrum 
bei etwa A 2900 ab. 

Von dem eigentlichen Sonnenspektrum weicht nun das Spektrum der 
Sonnenflecke schon ab. Nicht nur, daB® hier die Intensitat des kontinuier- 
lichen Spektrums geringer ist, auch das Aussehen eines Teiles der Linien ist 
geindert. So werden die Linien emiger Elemente merklich verbreitert. aber 
nicht alle Linien desselben Elements; weiterhin werden einige sonst wenig 
auffallende Linien, besonders die des Vanadiums, sehr erheblich verstirkt, 
andere Linien dagegen geschwacht. Hale und seine Mitarbeiter konnten nun 
zeigen, daB sich bei Versuchen mit einem elektrischen Ofen die in den Flecken 
beobachteten Abweichungen vom gewohnlichen Spektrum nachahmen lassen. 
Die in den Flecken verstarkten Linien werden naimlich im elektrischen Ofen 
stirker, wenn man von groBer zu geringer Stromstarke tibergeht; die in den 
Sonnenflecken geschwachten Linien verschwinden hierbei ganz. Man kann 
aus diesen Versuchen auf eine niedrigere Temperatur der Flecke schlieBen. 
In dem Fleckenspektrum sind ferner die Bandenspektra des Magnesium- 
hydrids, des Titanoxyds, des Kalziumhydrids nachgewiesen worden; auch 
konnte die gelbe Heliumlinie D, als Absorptionslinis beobachtet werden, 
wahrend sie sonst auf der Sonne nur als Emissionslinie bekannt ist. In den 
Spektren der Fackeln sind die Emissionslinien des Wasserstoffs und des 
Kalziums sichtbar; ja meist erscheinen die dem Kalzium angehérenden Linien 
H und K sogar doppelt umgekehrt, d. h. die helle Linie ist in ihrer Mitte 
durch einen dunklen Raum in zwei Teile zerlegt (s. Fig. 187). In den Sonnen- 
flecken sowohl als auch in den Fackeln sieht man haufig einige Spektral- 
linien merkwiirdige Gestalten annehmen, woraus man nach dem Dopplerschen 
Prinzip auf starke Bewegungen in diesen Gebilden schlieBen muB. 

Vollkommen verschieden vom Spektrum des Sonnenkorpers sind die 
Spektra der Umgebung der Sonne; hier findet man fast ausschheblich Emis- 
sionsspektra, und zwar hauptsichlich solche leuchtender Gase. Ein Teil 
dieser Erscheinungen ist dem Leser bereits bei der Besprechung der Protu- 
beranzen bekannt geworden, und es ist dort auch schon erwahnt, da der 
Hauptbestandteil jener leuchtenden Gasmassen Wasserstoff ist. Wenn dies 
nun auch der gewohnlichste Fall ist, so hat man doch nach einer langeren 
Beobachtung dieser Protuberanzen gefunden, daS neben Wasserstoff fast 
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immer noch Kalzium, hiufig auch Helium, in den selteneren, sogenannten 
metallischen Protuberanzen auBerdem noch die Elemente Eisen, Titan, 
Magnesium, Skandium, Strontium, Aluminium vorkommen. 

Von dem Spektrum der Protuberanzen ist das der oberen Schichten der 
Chromosphare, welche man gleichzeitig mit den Protuberanzen bevbachten 
kann, kaum verschieden; nur sind hier noch haufiger Metallinien sichtbar, 
welche dann in den unteren Schichten der Chromosphire vorherrschen. Diese 
unteren Schichten hat man friiher nur bei totalen Sonnenfinsternissen be- 
obachtet, und da auch nur in den wenigen Sekunden kurz vor und kurz nach 
der Totalitat, wo die Photosphare durch den Mond bedeckt ist und der letzte 
bzw. erste Lichtstrahl gewissermafen blitzartig aufzuleuchten scheint (Flash- 
Spektrum) (s. Fig. 132). Bei der Sonnenfinsternis vom 17. April 1912 zeigte 
es sich aber, daB man dieses Spektrum auch bei gréBeren partiellen Iinster- 
nissen mit Hilfe von Spaltspektrographen geniigender Dispersion sowohl vor 
als nach der gréBten Phase, im ganzen etwa 30 Minuten lang, beobachten 
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Fig. 182, Flash-Spektrum. 


kann, und zwar an den Hornerspitzen. Hale ist es sogar gegliickt, unter 
Anwendung der sehr groBen Apparate des Mount Wilson-Observatoriums das 
Chromospharenspektrum auSerhalb der Sonnenfinsternisse zu jeder Tageszeit 
zu beobachten. 

Die groBen Fortschritte in der Kenntnis dieses héchst interessanten 
Spektrums sind auch hier erst durch die Einfiibrung der photographischen 
Beobachtungsmethoden in den letzten Jahren des vorigen Jahrhunderts 
erméglicht worden. Man hat so nachweisen kénnen, daB eine sehr groBe 
Anzahl der Fraunhoferschen Linien in diesen Schichten als Emissionslinien 
auftritt von denselben Wellenlingen wie erstere. Fast s&imtliche chemi- 
schen Elemente lichen sich erkennen, so besonders Aluminium, Barium, 
Kalzium, Kohle, Kobalt, Chrom, Eisen, Wasserstoff, Helium, Magnesium, 
Mangan, Natrium, Nickel, Skandium, Silizium, Strontium, Titan, Vanadium, 
Yttrium, Zirkon. Die einzelnen Elemente sind bis zu verschiedenen Hohen 
in der Chromosphare sichtbar, Kalzium, Wasserstoff, Helium z. B. durch die 
ganze Chromosphare hindurch, Mangan und Kohlenstoff nur in der etwa 
600 km tiber der Photosphare liegenden Schicht (Umkehrende Schicht). Hautig 
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ist die Verteilung der Elemente an den verschiedenen Stellen des Sonnen- 
randes verschieden. Bisher konnten nicht alle Fraunhoferschen Linien im 
Chromospharenspektrum gefunden werden, ferner weichen die Intensititen 
dieser Chromospharenlinien sehr haufig von denen des Fraunhoferschen 
Spektrums ab. Diese Intensitatsdifferenzen riihren daher, da8 dic Absorp- 
tionslinien nicht durch die unterste Schicht allein, sondern auch noch mit 
durch hohere Schichten erzeugt werden, so daB die Bezeichnung umkehrende 
Schicht, welche man fiir diese untersten Teile der Chromosphiare friiher 
eingetihrt hatte, nicht ganz gerechtfertigt ist. Sehr umfangrciche Ver- 
zeichnisse der Chromosphirenlinien haben unter andern §. A. Mitchell und 
W. S. Adams veréffentlicht. 

Die auBeren Teile der Korona zeigen, wenn auch nur schwach, die Fraun- 
hoferschen Linien des gewohnlichen Sonnenspektrums, ein weiterer Beweis 
dafiir, daB reflektiertes Sonnenlicht in der 4ueren Korona vorhanden ist. 
In tieferen Schichten verschwinden sie aber mehr und mehr, und die eigent- 
liche innere Korona sendet nur kontinuierliches Licht wie ein glithender 
Kérper aus. Das Intensitaétsmaximum des Spektrums dieses Lichtes scheint 
aber weiter nach Rot hin zu liegen, als das des Sonnenspektrums selbst. Die 
innere Korona wiirde demnach eine nicdrigere Temperatur als die Sonne 
haben. Neben dem kontinuierlichen tritt aber noch ein sehr charakteristisches, 
aus Emissionslinien bestehendes Spektrum aut, iiber dessen Ursprung man 
auch heute noch vollig im unklaren ist. In der folgenden Tabelle sind die 
starkeren Koronalinien angegeben. 


A Intensitat 2 Intensitat 
3359 schwach 3986.9 stark 
3388 sehr stark 4086.0 stark 
8455 stark 4231.4 stark 
8601.3 stark 4359 schwach 
3641.4 schwach 4567 schwach 
3643.0 schwach 5303.1 sehr stark 
3801.0 schwach 6374.2 stark 


Cortie fand auBerdem auf einer Aufnahme der Finsternis vom August 1914 
neben bekannten Koronalinien noch im roten Teile des Spektrums eine 
Gruppe von Linien, die einem Bandenspektrum anzugehoren scheinen. Fast 
jede Iinsternis bringt Koronalinien zum Vorschein, die frither nicht dagewesen 
zu sein scheinen, wahrend friiher dagewesene fehlen. Selbst die griine Linie 
A 5303, die am langsten bekannt und bei fast allen Finsternissen sichtbar 
gewesen ist, bietet ahnliche UnregelmiSiekeiten dar. Beispielsweise konnte 
sie bei der Finsternis vom 21. August 1914 von den meisten Beobachtern 
gar nicht oder nur ganz schwach gesehen werden, wahrend einige Beobachter 
sie ziemlich stark fanden. Man muB also wohl annehmen, dab die das Korona- 
spektrum erzcugende Materie weder immer in gleicher Menge, noch in gleich- 
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maBiger Verteilung in der Korona vorhanden ist. Das wechselnde Verhalten 
wenigstens der Linie 2 5303 scheint nun in Zusammenhang mit der Pro- 
tuberanzenhaufigkeit zu stehen, die selbst wieder parallel mit der Sonnen- 
fleckenhaufigkeit verlauft. Zu Zeiten namlich, wo die Protuberanzen am 
haufigsten und in eréBter Ausdehnung vorkommen, ist die griine Korona- 
linie stark und bis in groBe Hohen wahrnehmbar, wahrend sie in den Zeiten 
eines Protuberanzenminimums schwach ist oder sogar fehlt. Nimmt man 
hinzu, da8 mehrfach (z. B. von Campbell im Jahre 1918) beobachtet wurde, 
daB8 Bogen von Koronamaterie die hauptsichlichsten Protuberanzen tiber- 
lagern, so ist wohl nicht daran zu zweifeln, daB die Koronastruktur durch 
eben dieselben Krafte stark beeinfluBt wird, welche auch die Protuberanzen 
erzeugen. 

Ubrigens scheinen die verschiedenen Koronalinien nicht ein und dem- 
selben Element anzugehéren, da die monochromatischen Abbilder der Korona 
je nach der benutzten Linie verschieden sind. 

Eine besonders interessante Beobachtung ist Furuhjelm bei der Finsternis 
1914 gegliickt. Die griine Koronalinie zeigt namlich auf seinen Aufnahmen 
eine ausgeprigte Zickzackform mit wechselweise gegen Rot und Violett 
gerichteten Ecken. Die Verzerrungen gleichen véllig denen, die man so 
haufig bei Protuberanzlinien sieht. Deutet man sie in gleicher Weise wie 
bei letzteren auf Grund des Dopplerschen Prinzips, indem man annimmt, 
daB die Koronagase heftige Bewegungen ausfiihren, so resultieren Geschwin- 
digkeiten in der Gesichtslinie zwischen —49 km und + 78 km, ja an einer 
Stelle sogar eine solche von +200 km. Das schon friher beobachtete ver- 
waschene und unsymmetrische Aussehen der Linie 2 5303 weist gleichfalls 
auf starke Bewegungen innerhalb der Koronagase hin. 

Versuche, die Bewegung der Korona selbst auf spektrographischem Wege 
zu bestimmen, sind von Campbell (1898) und Bosler (1914) gemacht worden. 
Es ergab sich, dafi die Korona in derselben Richtung wie die Sonne selbst 
rotiert, aber mit einer hoheren, 3 bis 4 km betragenden Geschwindigkeit. Doch 
sind die Ergebnisse wohl erst noch als vorlaufig anzusehen. 

Was die innere Korona eigentlich ist, wei man noch nicht. DaB sie 
aber nicht aus festen Partikeln bestehen kann, ist wegen ihrer unmittelbaren 
Nachbarschaft zur Sonne mit ihrer hohen Temperatur wohl als sicher anzu- 
nehmen. Fabry halt sie, ankniipfend an Untersuchungen von Rayleigh, fiir 
Sonnenlicht, das durch die Molekiile der Sonnengase zerstreut wird, genau 
so, wie das blaue Licht des Himmels Sonnenlicht ist, das durch die Luft- 
molekiile der Erdatmosphire zerstreut worden ist. Gewi8 spricht viel fiir 
die Richtigkeit dieses Erklarungsversuches, aber es sind doch noch spektral- 
photometrische Untersuchungen notig, ehe man ihn als richtig annehmen kann. 
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7. Die Chromosphare. 


In den vorhergehenden Abschnitten haben wir zwei verschiedene 
Schichten auf der Sonne kennen gelernt, die Photosphare und die Chromo- 
sphare. Jene bildet die uns sichtbare Oberflache der Sonne, auf der sich 
die Flecke und die Fackeln bewegen, diese erscheint uns als eine dariiber 
befindliche, aus gliihenden Gasen bestehende Atmosphare, aus der die Pro- 
tuberanzen hervorragen, und der die dunklen Fraunhoferschen Linien im 
Sonnenspektrum ihre Entstehung verdanken. Die Photosphare war der Be- 
obachtung, wie wir gesehen haben, jederzeit in ihrer ganzen Ausdehnung 
zuginglich, die Chromosphare dagegen bis vor etwa drei Jahrzehnten nur 
bei totalen Sonnenfinsternissen oder im Spektroskop als schmaler leuchten- 
der Ring um die Sonne. Auf der Sonnenscheibe selbst projiziert sie sich auf 
die Photosphare und kann von dieser durch die direkte Beobachtung oder 
die gewohnlichen photographischen Aufnahmen nicht unterschieden werden. 
Ein tieferer Einblick in ihre Konstitution konnte daher erst erlangt werden, 
als es der von Hale und Deslandres konstruierte Spektroheliograph erméeg- 
lichte, sie auch auf der Sonnenscheibe in monochromatischen Bildern 
jederzeit photographisch aufzunehmen. 

Wir haben oben gesehen, da die Konstruktion des Spektroheliographen 
durch den Wunsch veranlait worden war, die simtlichen am Sonnenrande 
befindlichen Protuberanzen auf einer einzigen Aufnahme photographisch 
festzuhalten, und wir zeigten, da der Apparat diese Aufgabe in vorziig- 
licher Weise lost. Aber viel interessanter und weit tiberraschender waren 
die Resultate, die sich ergaben, als dasselbe Instrument auf die Sonnenscheibe 
selbst, die bei den Aufnahmen der Protuberanzen abgeblendet werden muBte, 
angewendet wurde. Die Figuren 133 und 135 zeigen solche von Hale mit 
einem Spektroheliographen im Lichte der Kalziumlinien K bzw. H erhaltene 
’ monochromatische Aufnahmen der Sonne, die erstere auf der Yerkes-Stern- 
warte, die andere auf dem Mount Wilson-Observatorium hergestellt. Auf 
diesen Bildern sind die hellen, gewaltige Flachen bedeckenden Fackeln mitten 
auf der Scheibe genau so deutlich zu sehen als am Rande, wahrend die ge- 
wohnlichen Sonnenaufnahmen, wie wir friiher sahen, die Fackeln nur in der 
Nahe des Randes erkennen lassen. Die monochromatischen Aufnahmen zeigen | 
aber noch mehr. Die ganze Sonnenscheibe ist bedeckt mit einem unentwirr- 
baren Netze feiner Lichtadern, zwischen denen sich mehr oder weniger dunkle 
Stellen befinden. Es kann keinem Zweifel unterliegen, daB wir hier dieselbe 
Erscheinung vor uns haben, die wir oben an der Hand der direkten Beob- 
achtung am Fernrohre als Granulation beschrieben haben, nur mit dem 
Unterschiede, daB die Aufnahme mit dem Spektroheliographen ausschlieB- 
lich diejenigen Teile wiedergibt, welche Kalziumlicht enthalten. Die Ahn- 
lichkeit mit dem Aussehen der Granulation ist noch viel auffallender, wenn 


312 III. Das Sonnensystem. 


mca 3 phe kre, 


Fig. 184. Aufnahme der Sonne im Lichte der C-Linie. 
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die Photographien so stark vergréBert werden, daB sie den Ma8stab der 
Fig. 115 oder 116 erreichen. Messungen, die Hale auf seinen besten Photo- 
graphien ausgefiihrt hat, zeigen, daB auch die Dimensionen der kleinsten 
Kalziumwolkchen genau den oben fiir die Kérnerelemente der Granulation 
angegebenen Gré8en entsprechen. 


we 
7 ¢ 


Fig. 185. Aufnahme der Sonne mit der Kalziumlinie 4. 


Im vorangehenden sind die groBen hellen, wolkenartigen Gebilde, 
die die Aufnahmen mit dem Spektroheliographen zeigen, der Ktirze wegen 
noch als ,,Fackeln“‘ bezeichnet worden. Dies ist aber nicht streng richtig, 
denn erstens bestehen die Fackeln, wie sie uns im Fernrohre oder auf der 
Photographie erscheinen, aus den Dampfen der verschiedensten Elemente, 
wahrend der Spektroheliograph die betreffenden Objekte ausschlicBlich im 
‘Lichte eines einzigen Elements, z. B. des KaJziums, abbildet. Ferner ist 
aber auch, wie wir weiter unten sehen werden, das Niveau, in welchem sich 
die Fackeln befinden, nicht dasselbe wie das der im Spektroheliographen 
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photographierten Gebilde. Hale hat deshalb, um diesen Unterschied auch 
schon im Namen zum Ausdruck zu bringen, fiir die durch den Spektrohelio- 
graphen abgebildeten Objekte die Bezeichnung flocculi (Flocken) vorgeschlagen. 

Die groBen, fackelahnlichen Flocken folgen ebenfalls der Periodizitat 
der Flecke usw. und verschwinden daher zeitweise auch ganz, wahrend die 


Fig. 136. Aufnahme der Sonne mit der Wasserstofflinie Hd. 


kleinen, tiber die ganze Sonne verbreiteten Flocken wahrend der ganzen Son- 
nenfleckenperiode ohne merkliche Schwankungen bestehen bleiben und dem- 
nach einen permanenten Charakter der Chromosphire bilden. Diese beiden 
Arten von Flocken sind somit ihrem. Wesen nach zweifellos voneinander ver- 
schieden, und es wire deshalb vielleicht empfehlenswerter, einem Vorschlage 
von Deslandres entsprechend, die Bezeichnung ,,Flocken“ (flocculi) nur auf 
die kleinen, granulationsaihnlichen Gebilde anzuwenden, fiir die grofen, 
fackelahnlichen Objekte dagegen, trotz der oben hervorgehobenen Unter- 
schiede, ruhig die Bezeichnung ,,Fackeln‘‘ (Deslandres nennt sie plages 
faculaires) beizubehalten. 
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Bereits oben (S. 263) wurde erwahnt, da®i der Spektroheliograph die 
Aufnahmen der Flocken nicht nur mit den Kalziumlinien, sondern auch mit 
jeder beliebigen anderen Fraunhoferschen Linie auszutithren gestattet. Be- 
sonders interessante Resultate haben dabei die Abbildungen mit den Wasser- 
stofflinien ergeben. Auf ihnen erscheinen die groBen Flocken nicht hell, wie 
auf den Kalziumbildern, sondern dunkel; allerdings nicht durchnweg, vielmehr 
kommen auch helle Wasserstoff-Flocken vor, und es finden sich mitunter, 
besonders in der Nahe von Sonnenflecken, helle und dunkle Flocken un- 
mittelbar nebeneinander. 

Fig. 135 und 136 geben zwei Aufnahmen der Sonne, die Hale am 22. Juli 
1906 unmittelbar nacheinander angefertigt hat. Die erstere ist mit der Kal- 
ziumlinie H, die andere mit der Wasserstofflinie H61) erhalten. Die Bilder 
lassen den typischen Unterschied zwischen den mit den verschiedenen Spek- 
trallinien ausgefiihrten Aufnahmen sehr deutlich erkennen. Auch Fig. 134 
zeigt eine Aufnahme von Hale mit einer Wasserstofflinie, aber nicht mit H 6, 
sondern mit der roten, der C-Linie (Ha). Besonders interessant ist auf 
dieser Abbildung die dunkle Flocke, deren Linge fast gleich dem Sonnen- 
radius ist. Wir werden auf diese interessanten Gebilde spaterhin noch 
naher eingehen. Einige andere wichtige Ergebnisse der Aufnahmen mit den 
Wasserstofflinien haben wir bereits bei der Besprechung der Sonnenscheibe 
kennen gelernt. 

Die ersten Aufnahmen mit dem Spektroheliographen wurden fast aus- 
schlieBlich im Lichte der K-Linie ausgefiihrt. Diese Linie war auch in der 
Tat fiir diesen Zweck ganz besonders geeignet, da sie in dem Spektrum der 
Sonne ungewoéhnlich breit und dunkel auftritt und in ihrer Mitte fast auf 
der ganzen Sonnenscheibe eine verhaltnismaBig intensive Umkehrung zeigt, 
d. h. eine helle Emissionslinie, deren Licht eben zur Herstellung der Photo- 
graphie benutzt wird. Bei geniigend starker Dispersion kann man aber in 
der Mitte der hellen Linie wiederum eine schmale, dunkle Linie, hs , u thy 
also eine doppelte Umkehrung erkennen, so dafi somit die K-Linie ee 
im Spektrum der Sonnenscheibe den in Fig. 137 in schematischer 
Darstellung wiedergegebenen Anblick darbietet. Um dis einzelnen 
Teile unzweideutig unterscheiden zu koénnen, bezeichnet man 
nach Hales Vorschlag die breite dunkle Linie mit K,, die helle 
Emissionslinie mit K, und die innerste schmale Absorptionslinie 
mit K,. Die Erscheinung der Umkehrung und der doppelten Umkehrung wird 
iibrigens nicht nur an der AK-Linie, sondern ebenso auch an anderen Linien, 
wenn auch zum Teil weniger hiufig und weniger deutlich, beobachtet. 


Fig. 137. 


1) Es ist allgemein iiblich, die dem Wasserstoff zugehdrenden Spektrallinien durch 
das chemische Zeichen dieses Elements (H) mit einefn daneben gesetzten griechischen 
Buchstaben (Zahlzeichen) zu bezeichnen. Nihere Angaben tiber die einzelnen Linien und 
ihre Wellenlingen finden sich in dem Abschnitt ,,Physische Beschaffenheit der Sterne“. 
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Die drei Komponenten der K-Linic lassen sich ungezwungen durch 
drei iibereinander liegende Schichten von Kalziumdampf mit abnehmender 
Dichte erklaren. Die dunkle Linie K, verdankt ihren Ursprung der Absorption 
des kontinuierlichen Photosphirenlichtes in dem sehr dichten Kalziumdampi 
der umkehrenden Schicht; K, entsteht durch die Emission des Kalziums 
der mittleren Schichten der Chromosphire und die feine dunkle Linie K, 
durch die Absorption in den héheren chromospharischen Regionen. Nach 
dieser Anschauung, die gegenwiartig wohl allgemein als richtig anerkannt 
wird, bietet sich also die Moglichkeit, durch Benutzung der einzelnen Teile 
der Linie drei verschiedene Schichten der Chromosphiare in monochroma- 
tischen Bildern photographisch zu fixieren. Es ist dazu nur erforderlich, 
den zweiten Spalt des Spektrohcliographen so eng zu machen, daB er gerade 
nur den Teil der K-Linie einschlieBt, in dessen Licht das Bild aufgenommen 
werden soll. Dieses Verfahren, um dessen Ausbildung sich Hale und besonders 
Deslandres verdient gemacht haben, hat sich als auBerordentlich frucht- 
bringend erwiesen. 

Die Aufnahmen mit K, (oder einer beliebigen anderen Fraunhoferschen 
Linie) reprasentieren die umkehrende Schicht, d. h. die untersten Teile der 
Chromosphiare; sie gleichen sehr nahe den gewoéhnlichen Sonnenaufnahmen, 
von denen die Figuren 115 und 117 Beispiele sind. Ebenso wie auf diesen 
sind auch auf den K,-Bildern die Sonnenflecke mit Umbra und Penumbra 
deutlich zu erkennen. Die groBen, fackelahnlichen Flocken sind hell, aber 
nicht so ausgedehnt, wie auf den K,-Bildern; sie sind aber, im Gegensatz 
zu den gewohnlichen Sonnenphotographien, auf der Mitte der Sonnenscheibe 
genau so gut oder noch besser zu sehen als am Rande. Die K,-Bilder geben 
die mittlere Chromosphare wieder, als ob die Photosphire weggenommen 
ware. Die groBen Fackelflachen sind auf ihnen viel ausgedehnter und iiber- 
decken haufig zum Teil die Flecke. Die Figuren 133 und 135 sind Beispicle 
solcher Bilder, die erste mit K,, die andere mit der ebenfalls dem Kalzium 
angehérenden Linie H, aufgenommen. Beide Bilder entsprechen tibrigens 
nicht reinen K,-(bzw. H,-)Bildern, da sie nicht mit einer einzelnen Kom- 
ponente von K,, sondern mit der ganzen K,-Linie ausgefiihrt sind, so daB 
bei ihnen auch noch das Licht von K mitgewirkt hat. Da aber K, sehr viel 
heller ist als A,, so spricht die letztere Linie kaum merklich mit, und der 
Unterschied solcher Aufnahmen gegen reine K,-Bilder ist auBerst gering. 
Die Reinheit der Bilder ist in voller Strenge iberhaupt nicht zu erreichen, da 
die Breite der einzelnen Linienteile an verschiedenen Stellen der Sonnenscheibe 
etwas variiert und auch Verzerrungen der Linie auftreten, wodurch andere 
Teile von ihr in den zweiten Spalt des Spektroheliographen gebracht werden. 

Den interessantesten Anblick gewahren aber die mit K, erhaltenen 
Aufnahmen. Die Fackelflachen sind auf ihnen noch ausgedehnter als auf 
den K,-Bildern und verdecken die Flecke fast ganz, so daB diese kaum noch 
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zu sehen sind (Fig. 138). Dafir treten aber als ganz neue Objekte zahl- 
reiche lange, schwarze Linien auf, welche Deslandres als ,,filaments‘t (Fasern) 
bezeichnet. Sie bilden mit einer anderen Art von Linien, die Deslandres 
,alignements” nennt, ein groBmaschiges Netz, das die ganze Sonne bedeckt. 
Die ,,alignements‘‘ erscheinen fast nur auf den Kalziumbildern, sind aber 
sehr fein und zart und daher auf der Wiedergabe der Photographien schwer 
oder gar nicht zu erkennen. Eine besonders groBe Faser haben wir bereits 
oben auf der Fig. 134 kennen gelernt, dic mit der Wasserstofflinie Ha(C) 
aufgenommen ist. Auf den Wasserstoffbildern treten naimlich die Fasern 
ganz besonders schon hervor, weil auf ihnen die hellen Fackelflachen weniger 
entwickelt sind. Fig. 134 ist mit dem Lichte der ganzen Linie erhalten, gibt 
also sowohl die mittlere als auch die héchste Schicht der Chromosphare; 
Fig. 139 ist nur mit der Mitte der C-Linie aufgenommen und reprisentiert 
daher ausschlieBlich die oberste Wasserstoffschicht der Chromosphare, in 
der, wie man sieht, die Fasern die titberwicgende Rolle spielen. Interessant 
ist es, die beiden Bilder Fig. 138 und 139 miteinander zu vergleichen. Sie 
sind beide von Deslandres am 21. Marz 1910, nur wenige Minuten nach ein- 
ander, aufgenommen, das erste mit Kg, das zweite mit der Mitte von Ha (C4). 
Man findet auf beiden Bildern dieselben Objekte, erkennt aber zugleich den 
groBen Unterschied zwischen den Kalzium- und den Wasserstoffbildern. 

Die ,,filaments“ stehen unzweifelhaft in unmittelbarem Zusammenhange 
mit den Protuberanzen; so ist z. B. die gréBte auf den Fig. 138 und 139 
abgebildete Faser nach Messungen von Slocum identisch mit einer groBen 
Protuberanz, die er am 17. Marz 1910 am Ostrande der Sonne photographiert 
hat, und die in dem ersten Bilde der Fig. 125 wiedergegeben ist. Hale und 
Evershed halten die Fasern direkt fiir Projektionen von Protuberanzen auf 
die Sonnenscheibe, wahrend Deslandres der Meinung ist, da die Protube- 
ranzen nicht auf den schwarzen ,,filaments‘‘, sondern dancben auf den hellen 
Partien der Sonnenscheibe angeordnet sind. 

Die Beobachtungen mit dem Spektroheliographen haben uns also nach- 
einander drei verschiedene Schichten der Chromosphare enthillt, und wenn 
wir die Photosphire noch mit hinzunehmen, so haben wir im Ganzen sogar 
vier den eigentlichen Sonnenkern umgebende Schichten kennen gelernt. Ks 
wire aber irrig, wenn man sich diese Schichten etwa als scharf voneinander 
eetrennt und konzentrisch iibereinander gelagert vorstellen wollte. Viclmehr 
findet ohne Zweifel ein ganz allmahlicher Ubergang von der Photosphire 
bis zur héchsten Schicht der Chromosphire statt, und die einzelnen Schichten 
mogen sich an verschiedenen Stellen der Sonnenscheibe auch in verschiedenen 
Héhen itber der Photosphare befinden. 

' Nur ‘drei Jahrzchnte sind seit der Konstruktion des ersten Spektro- 
heliographen verflossen, und tberraschend gro8 ist die Fille wertvoller 
Resultate, die er bereits zutage geférdert hat. Es ist uns in der Tat in diesem 
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Fig, 138. Aufnahme der Sonne im Lichte der K;-Linie. 


Fig. 189. Aufnahme der Sonne im Lichte der C3-Linie. 
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Apparat ein Hilfsmittel gegeben, die ,,meteorologischen’’ Verhaltnisse in 
der Sonnenatmosphare fiir die verschiedenen Stoffe sowie in verschiedenen 
Schichten zu studieren. Aus den verschiedenen Intensitéten der Linien 
gewinnt man Aufschliisse tiber die Tiefen, aus denen ihr Licht zu uns dringt. 
Man vermag aus den Linienverschiebungen die Strémungsverhiltnisse der 
verschiedenen Stoffe und die Druckverhialtnisse, unter denen sie sich be- 
finden, gesondert zu untersuchen. So darf man hoffen, da’ der Spektro- 
heliograph auch weiterhin sich als ein leistungsfihiges Hilfsmittel der Sonnen- 
beobachtung bewihren und noch zur Liésung mancher Ritsel beitragen 
wird, deren ja auf dem Gebiete der Sonnenphysik noch viele der Erforschung 
harren. 


8. Rotationsgesetz der Sonne. 


DaB die Sonne um ihre Achse rotiert, haben, wie wir sahen, schon die 
ersten Beobachter der Sonnenflecke erkannt. Bereits Chr. Scheiner bemerkte, 
da die Bahnen, welche die Flecke auf der Sonnenscheibe zu beschreiben 
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Fig. 140. 


scheinen, nicht immer geradlinig sind. Dies riihrt daher, da der Aquator 
der Sonne nicht parallel zur Ekliptik ist, sondern einen Winkel von etwa 7° 
mit ihr bildet. 

Fig. 140 zeigt die Lagen, welche die Rotationsachse der Sonne in den 
_ verschiedenen Jahreszeiten!) zur Ekliptik einnimmt, und die sich daraus 


1) Die Darstellungen gelten der Reihe nach ftir Dez. 6, Marz 6, Juni 5, Sept. 5. H, h’ 
sind die Pole der Ekliptik, S, S$’ die der Sonne. 
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ergebenden Formen der scheinbaren Fleckenbahnen. Aus den Bewegungen 
der Flecke lassen sich die Rotationselemente der Sonne, d. h. die Neigung 
der Achse gegen die Achse der Ekliptik, die Linge des aufsteigenden Knotens, 
sowie die Dauer der Rotation bestimmen. Bereits Chr. Scheiner hatte eine 
solche Berechnung durchgefiihrt und die Neigung zu 714°, die Knotenlinge 
zu 69¥%," und die Rotationsdauer zu 2544 Tagen gefunden. Wie die folgende 
Zusammonstellung zeigt, kommen diese Zahlen den heute angenommenen 
Werten bereits sehr nahe. Genaue Bestimmungen der Elemente rihren von 
Carrington, Spérer und Wilsing her, von denen die beiden ersten die allge- 
meinste Annahme gefunden haben. Neuerdings haben dann noch Dyson 
und Maunder aus photographischen Aufnahmen, die in Greenwich sowie 
in Dehra Dain (Indien) und an anderen Orten in den Jahren 1874—1911 
hergestellt worden sind, Knotenlinge und Neigung des Sonnendquators 
abgeleitet. 


Beobachter SE as Neigung | Rotationsdauer 
0 d 
Chr. Scheiner 73.4 | (o30e aan 25.5 
Carrington 74.37 | 715 25.38 
Sporer 75.07 | Gos ea 25.23 
Wilsing 76.03 | 7 10 25.17 
Dyson u. Maunder 74.60 | dail = 


Die Differenzen zwischen den einzelnen Bestimmungen sind nicht un- 
erheblich. Dies wird aber erklirlich, wenn man bedenkt, da die Sonnen- 
flecke keine festen, unveranderlichen Gebilde sind und auBerdem haufig 
noch eigene Bewegungen ausfiihren, welche nicht von der Rotation der Sonne 
herrithren und daher die Berechnung der Elemente verfialschen. Die ange- 
gebene Rotationszeit ist die wahre oder siderische. Die synodische Umdrehungs- 
zeit oder die Zeit, nach welcher ein Fleck, von der Erde aus geschen, wieder 
an derselben Stelle der Sonnenoberflache erscheint, ist wegen der mit der 
Rotationsbewegung gleichgerichteten Bewegung der Erde in ihrer Bahn um 
die Sonne etwa zwei Tage gréBer. 

Die sorgfaltigen Beobachtungen Chr. Scheiners licBen erkennen, dab 
die Rotationszeit der Flecke je nach dem groBeren oder kleineren Abstand der 
Flecke vom Aquator gréBer oder kleiner ist. Die zahlreichen Messungen, 
welche Carrington (1853—1861) und Spérer (1861—1894) tiber Orter und 
Bewegungen der Sonnenflecke angestellt haben, bestatigten diese mehrfach 
angezweifelte Beobachtung durchaus und fihrten demnach zu dem merk- 
wiirdigen Resultat, dali die Rotationsdaucr der sichtbaren Oberfliche der 
Sonne nicht fiir alle Teile dieselbe ist. Wahrend die Periode fir Flecke in 
der Nahe des Sonneniquators etwa 25 Tage betrigt, ergibt sie sich in 35° 
Breite bereits zu 27 Tagen. Wir kénnen daher fiir die Sonne nicht, wie fiir 
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die Erde und andere Planeten, die uns eine feste, starre Oberfliche zeigen, 
eine ganz bestimmte Rotationszeit angeben. Uber die Abhingigkeit der 
Umdrehungszeit von der heliographischen Breite der Flecke sind vielfach 
Untersuchungen angestellt worden, zuletzt von Maunder, welcher die in 
Greenwich in den Jahren 1879—1901 ausgefiihrten Beobachtungen von 
Sonnenflecken dazu verwertet hat. In der folgenden Tabelle geben wir 
eine Ubersicht iiber die von ihm, sowie die friiher von Carrington und von 
Sporer fiir die Rotationszeit der Sonne in verschiedenen Breiten gefundenen 
Zahlen. 


Breite Carrington Sporer Maunder 
d ad d 

0° 25.0 PBA 24.9 

5 25.0 25.1 24.9 
10 2012 AD 25.0 
15 25.4 25.4 20.2 
20 25.7 2550 25.4 
25 26.1 | 26.1 25.6 
30 26.5 26.5 209 
35 26.9 27.1 | 26.2 


Zu beachten ist aber, daf dies nur Durchschnittswerte sind, von denen 
die einzelnen Flecke sehr erhebliche Abweichungen zeigen konnen. 

Leider 1a8t sich diese Untersuchung mit Hilfe der Flecke nicht auf héhere 
Breiten ausdehnen, da, wie bereits oben erwahnt wurde, Flecke dort iiber- 
haupt. nicht oder nur sehr selten auftreten. Es gibt nun aber eine andere 
Methode, die Sonnenrotation zu bestimmen, welche von einer solchen Be- 
schrinkung frei ist. Infolge der Rotation der Sonne bewegt sich namlich der 
éstliche Sonnenrand auf uns zu, der westliche von uns fort, und die erwaihnte 
Methode beruht darauf, daB man nach dem Dopplerschen Prinzip mittels 
des Spektroskops die Differenzen der Radialgeschwindigkeiten am éstlichen 
und am westlichen Sonnenrande an verschiedenen Stellen mibt. In umfang- 
reichem Mae hat zuerst Dunér (1887—1889) in Lund solche Messungen 
angestellt, die er spaiter (1899—1901) in Upsala fortgesetzt hat. AuSer ihm 
haben namentlich Halm, Storey und Wilson in Edinburg, Plaskett und De 
Lury in Ottawa und Adams auf dem Mount Wilson-Observatorium derartige 
Untersuchungen ausgefiihrt. Diese Messungen lassen ebenfalls, wie die weiter 
unten folgeride Zusammenstellung zeigt, aufs deutlichste die Zunahme der 
Rotationsdauer in den héheren Breiten erkennen. 

Adams, der bei seinen Messungen iiber 20 Linien des Sonnenspektrums 
‘benutzte, die dem Eisen, Titan, Mangan und anderen Elementen angehoren, 
machte dabei die merkwiirdige Wahrnehmung, da8 die verschiedenen Ele- 
menten angehdrenden Linien nicht genau die gleichen Rotationszeiten er- 
21 
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geben!). Um dies zu erklairen, nimmt er an, daf die Linien in verschiedenen 
Héhenschichten der Sonnenatmosphiare entstshen, und da diesen verschie- 
denen Hohenschichten nicht die gleiche Rotationsgeschwindigkeit eigen ist. 
Besonders interessant sind die aus den Verschiebungen der Wasserstofflinie 
Ha abgcleiteten Resultate. Es zeigte sich, daB die Gasmassen, denen diese 
Linie ihre Entstehung verdankt, eine betrachtlich gréBere Rotationsgeschwin- 
digkeit besitzen, als diejenigen Teile der umkehrenden Schicht, welche die 
iibrigen von Adams benutzten Linien erzeugen. Aus den Messungen der 
Ha-Linie folgte namlich fiir den Sonnendquator eine um 0°8 kiirzere Ro- 
tationszeit, und die Zunahme der Rotationszeit fiir hdhere Breiten nach den 
Messungen der Ha-Linie scheint nur ganz gering zu sein. Die die Ha-Linie 
erzeugenden Wasserstoffgase diirften also nach Adams sehr hoch tiber der 
eigentlichen umkehrenden Schicht legen. Diese Annahme findet eine Be- 
stitigung in dem Verhalten der Wasserstoff-Flocken im Vergleich zu den 
Kalzium-Flocken. Hale hat aus den auf dem Mount Wilson-Observatorium 
hergestellten Aufnahmen der Kalzium-Flocken und der im Lichte der Ha- 
Linie aufgenommenen Wasserstoff-Flocken fiir die Rotationszeit der Sonne 
folgende Zahlen ermittelt: 
Rotationszeit aus den 


prewte Kalzium-Flocken Wasserstoff-Flocken 
g° 25"0 259 
5 ZOO) ploy 
10 ieetsobal 24.9 “ 
15 25.2 24.7 
20 2D, 24.6 
25 25.4 24.5 
30 25.8 24.3 
35 25.6 24.4 
40 25.9 24.8 


Die Kalzium-Flocken verraten also ebenfalls eine Zunahme der Ro- 
tationsdauer in hoheren Breiten, wenn auch in etwas geringerem Grade als 
die Flecke. Die Wasserstoff-Flocken lassen dagegen eine solche Zunahme 
nicht erkennen; die Abweichungen der fiir sie geltenden Zahlen von ihrem 
Mittelwert (24°7) kénnen ohne weiteres der Unsicherheit der Beobachtungen 
zugeschrieben werden. Die von Hale auch aus anderen Griinden vertretene 
Ansicht, da die Kalzium-Flocken in einem héheren Niveau liegen als die 
Flecke und die Wasserstoff-Flocken wiederum in einem héheren Niveau als 
die Kalzium-Flocken, scheint hierdurch also eine Bestitigung zu finden. 


1) Plaskett hat allerdings die Verschiedenheit der Rotationszeiten fiir verschiedene 
Elemente nicht bestitigt gefunden; die bei Adams besonders stark abweichende Linie 
He hat er aber nicht in den Bereich seiner Messungen gezogen. 
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Auch die Fackeln sind zur Ableitung des Rotationsgesetzes benutzt 
worden, wobei Stratonoff, Wolfer und Chevalier eine gute Ubereinstimmung 
mit den aus den Flecken berechneten Werten fanden. Alle diese Unter- 
suchungen leiden aber an dem Mangel, dali sich die Fackeln nur wenige Tage 
nacheinander verfolgen lassen, so lange sie sich namlich in der Nihe des 
Sonnenrandes befinden. Sie sind daher zur Untersuchung der Sonnenrotation 
weniger geeignet als die Flocken, welche sich auf den spektroheliographischen 
Aufnahmen abbilden. 

Stellt man die an verschiedenen Objekten der Sonnenoberflaiche be- 
stimmten Werte fiir die Sonnenrotation in verschiedenen Breiten zusammen, 
wie das Kempf getan hat, so erhalt man die in der nachfolgenden Tabelle 
wiedergegebenen Werte. 


Umkehrende 


Breite Flocken | Fackeln Flecke Schicht 
| } 
d d d d 

0 24.9 | 24.8 25.0) | 25,2 

5 24.9 | 24.8 25.1 | 25.2 
it (eae 25.0 24.9 25.2 | 25.4 
15 26.1 25.1 25.4 25.6 
20 25.3 BOO 25.6 26.0 
25 25.6 25.6 26.0 26.4 
30 25.9 | 20.9 26.3 | 26.9 
35 26.2 | 26.3 | 26.8 27.5 
40 DIS SN si of carta x (hl lel popes ene) 
50 == | = — 20h 
60 — = | — Bee 
70 BANG iE ae 32.7 
80 — == — 33.7 


Bei allen offenbart sich die Zunahme der Rotationszeit mit zanehmender 
Breite. Fiir die Zunahme hat man nun eine Formel aufgestellt, die den beob- 
achteten Verlauf befriedigend gut darstellt, aber nattirlich nur die Be-. 
deutung einer Interpolationsformel besitzt. Den Unterschieden in der 
Rotationsgeschwindigkeit, wie sie aus den Beobachtungen an den verschie- 
denen Objekten hervorgehen, kann man nur gerecht werden, indem man den 
in der Formel auftretenden Konstanten andere Werte beilegt. Wie weit 
diese Unterschiede tatsaichlich vorhanden sind und nicht in Beobachtungs- 
fehlern ihren Grund haben, ist bisher nicht mit Sicherheit entschieden. Wah- 
rend einige Beobachter verschiedene Werte je nach der Intensitat der Spektral- 
linien erhalten, aus deren Verschiebung zwischen Ost- und Westrand der Sonne 
man die Rotationsgeschwindigkeit ableitet, desgleichen auch je nach dem 
‘besonderen Charakter als Linien, die bei hoher oder niederer Temperatur 
emittiert werden, haben andere Beobachter solche Unterschiede nicht be- 


merkt. Verschiedentlich glaubte man auch Schwankungen in der Rotations- 
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dauer der Sonne festgestellt zu haben, doch wird man tiber solche Erschei- 
nungen wohl erst dann sichere Auskunft geben kénnen, wenn der ganze 
Mechanismus der Sonnenrotation aufgeklart ist, was noch nicht gelungen 
ist. Denn iiber die physische Ursache der Verschiedenheit der Rotations- 
veschwindigkeit in den einzelnen Breiten herrscht noch véllige Unklarheit. 
Zéllner, welcher die Sonnenflecke als schlackenartige Abktthlungsprodukte 
betrachtete, die auf der gliihendfliissigen Oberflache schwimmen, nahm zur 
Erklarung des Rotationsgesetzes Oberflachenstrémungen an, und zwar am 
Aquator vorwiegend westliche, in héheren Breiten vorherrschend éstliche. 
Faye, der den Sonnenkérper als wesentlich gasférmig und die Flecke als 
Offnungen in der Photosphare auffaBte, suchte die genannten Rotations- 
unterschiede auf radiale, aus den tieferen Schichten aufsteigende Gasstréme 
zurickzufiihren. C. A. Young betrachtete sie als eine den Oberflachenschichten 
eigentiimliche Erscheinung, welche ihre Entstehung dem Herabsinken ab- 
gekiihlter Massen aus oberen Schichten der Atmosphiare verdankt, wo die- 
selben gréBere lineare Geschwindigkeit angenommen haben. Wilsing fabte 
die verschiedene Rotationsgeschwindigkeit als eine den auberen Schichten 
eigentiimliche Erscheinung auf, die den Rest einer urspriinglich vorhandenen 
Bewegung bildet. Neuerdings sind noch andere Erklarungsversuche gemacht 
worden, auf die wir weiter unten zuriickkommen werden. Hier bemerken 
wir nur, daB wir in allen diesen Punkten Fragen beriihren, von deren 
endgiiltiger Beantwortung die Wissenschaft noch sehr weit entfernt ist. 


9. Ansichten verschiedener Forscher itber die physische 
Beschaffenheit der Sonne. 


Uber die physische Beschaffenheit der Sonne und die Gesetze, welche 
die so mannigfachen Erscheinungen und Vorgange auf ihr regeln, herrscht 
auch heute noch viel Dunkel, wenn auch einige Punkte ziemlich sicher 
erforscht und begriindet zu sein scheinen. Da die wesentlichen Eigen- 
schaften der Materie notwendigerweise iiberall dieselben sind, so werden 
wir zur Erklarung der Erscheinungen auf der Sonne auch nur die Gesetze 
anwenden diirfen, welche wir auf der Erde in Wirksamkeit sehen, und das 
Problem der physischen Konstitution der Sonne wiirde gelést sein, sobald 
wir imstande waren, alle Erscheinungen durch diese Gesetze zu erklaren. 
Die logische Forderung, daB die physischen Gesetze, die auf der Sonne wirken, 
in Ubereinstimmung mit den auf der Erde wirksamen sein miissen, ist nicht 
immer geniigend von denen beachtet worden, die iiber jenes Thema speku- 
lierten und so zu mancherlei oft gewagten Hypothesen gefiihrt worden sind. 
Das bekannteste Beispiel hierfiir ist die sogleich naher zu besprechende 
Herschelsche Hypothese eines kithlen Sonnenkerns. Ubrigens braucht. die 
strenge Anwendung der uns bekannten physikalischen Gesetze auf die Physik 
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der Sonne keineswegs stets zum Ziele zu fiihren, da sich die Vorgainge auf 
der Sonne in solch ungeheuren Massen und bei so aubergewohnlichen Tem- 
peratur- und Druckverhaltnissen abspielen, dab die Giiltigkeit dieser Gesetze 
fiir die Sonne durchaus nicht erwiesen ist. So darf es nicht iiberraschen, daB 
sich auch die besten der von verschiedenen Forschern aufgestellten Sonnen- 
theorien in vielen und oft wesentlichen Punkten widersprechen, ja dab keine 
einzige derselben als in jeder Beziehung befriedigend zu betrachten ist. Es 
bleibt darum nichts anderes iibrig, als die bekanntesten der bisher aufge- 
stellten Sonnentheorien in ihren Grundziigen hier wiederzugeben. 

Wir beginnen mit der bereits erwahnten Wilson-Herschelschen Hypo- 
these, der ersten, welche sich bemihte, eine Erklarung wirklich beobachteter 
Tatsachen zu bieten. Nach dieser Anschauung sollte das Innere der Sonne 
ein dunkler, kiithler Kérper sein, den zwei Schichten von wolkenartiger Bildung 
umhiillen. Die auBere Schicht, von intensivem Glanze, bilde die sichtbare 
Photosphare, wahrend der inneren dunkleren Schicht die Penumbra der 
Flecke ihre Entstehung verdanke. Die Kerne selbst seien einfach Offnungen 
in diesen Schichten, durch die wir den dunklen Sonnenkérper wahrnehmen. 
Kifrig bestrebt, diesem Kérper seinen speziellen Zweck in dem Haushalte 
der Schépfung anzuweisen, dachte Herschel sich ihn mit intelligenten Wesen 
bevolkert, denen die Schicht der kithlen inneren Wolken Schutz vor der 
feurigen Strahlung der Photosphire gewahrte, wahrend die gelegentlichen 
Offnungen doch dann und wann einen Ausblick in das Universum gestatteten. 

Sehen wir von solchen Phantasiegebilden ab, so trug diese Theorie den 
damals bekannten Erscheinungen im wesentlichen Rechnung. Da8 die Photo- 
sphare nicht durchweg fest, fliissig oder auch gasférmig sein kénnte, schien 
nach dem Aussehen der Flecke unbestreitbar. Ware sie fest, so kénnten die 
Flecke nicht einem bestandigen Wechsel der Form unterliegen; ware sie 
fliissig oder gasformig, so kénnten diese Vertiefungen nicht Wochen oder 
gar Monate hindurch dauern, weil die fliissige oder gasférmige Materie von 
allen Seiten einbrechen und sie ausfillen wiirde. Die einzige Hypothese, 
die fiir Herschel tibrig blieb, war, da die Photosphare aus Wolken bestehe, 
die in einer Atmosphare schwimmen. Da die Rander der Vertiefungen ver- 
haltnismaBig dunkel aussahen, war die Folgerung unvermeidlich, die 
Photosphare leuchte nur an und nahe der Oberflache, und da der Grund der 
Vertiefungen ganz dunkel war, schien das Vorhandensein eines dunklen 
inneren Sonnenkérpers ebenso unbestreitbar. 

Die Entdeckung des Gesetzes von der Erhaltung der Energie und von 
der gegenseitigen Umwandlung von Wairme und Energie muBte aber der 
Wilson-Herschelschen Theorie verhaingnisvoll werden. Eine Sonne wie die 
- Herschels wiirde sich in kiirzester Zeit vollkommen abkiihlen und uns weder 
Licht noch Warme spenden. Eine so bedeutende Warmemenge, wie sie die 
Sonne seit Jahrtausenden ausstrahlt, kann nur durch einen bestindigen Auf- 
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wand von Energie erhalten werden; nach Herschels Theorie aber ist die zum 
Ersatz dieser ausgegebenen Wirmequantitat erforderliche Energiemenge, die 
doch jedenfalls hauptsachlich in der Sonne selbst zu suchen ist, nicht zu 
finden. Und wenn auch selbst die Gluthitze der Photosphare durch irgend- 
welche chemische Prozesse oder durch das Aufstiirzen von Milliarden von » 
Meteoriten erhalten bliebe, so wiirde sie durch Leitung und Strahlung doch 
bestandig in das Innere itbertragen werden und seit langem schon iibertragen 
worden sein; die ganze Sonne wiirde also hei8 werden wie die Photosphire 
und ein dunkler, kiihler Kern unmoglich sein. 

Herschels Autoritait und die Ubereinstimmung mit vielen einzelnen 
Erfahrungstatsachen haben seiner Hypothese durch Generationen hindurch 
bis in die Mitte des vorigen Jahrhunderts Anhang verschafit; sie muBte aber 
weichen und einer anderen Anschauung Platz machen, als unsere Erkenntnis 
besser und die Einsicht in allgemeinere physikalische Vorgange tiefer ge- 
worden war. Das Verdienst, hier den ersten und gréBten Schritt getan und 
zur Erklirung solarer Erscheinungen nur die Gesetze angewandt zu haben, 
die sich aus der Beobachtung irdischer Erscheinungen ergeben, gebthrt 
Kirchhoff, der eine der physikalischen Erkenntnis seiner Zeit entsprechende 
Erklirung der Sonnenflecke gab. 

Als Kirchhoff im Jahre 1861 seine Ansichten entwickelte, war das 
Material an beobachteten Tatsachen noch tiberaus sparlich; die Fille von 
Erscheinungen, die uns Spektralanalyse, Photometrie und Photographie so- 
wie die rein teleskopische Beobachtung auf der Sonne und in ihrer Umgebung 
seitdem enthiillt haben, war noch unbekannt. Kirchhoffs Theorie konnte sich 
daher nur auf weniges, aber freilich das Wesentlichste beziehen, auf den leuch- 
tenden, wirmestrahlenden Sonnenkorper tberhaupt und auf die Sonnenflecke. 
Damit, da8 Kirchhoff bewies, ein kiithler Sonnenkern mit seinen gekiinstelten 
Hillen widerspreche den einfachsten physikalischen Gesetzen, und die Sonne 
miisse durch und durch eine sehr hohe Temperatur besitzen, war der Grund 
zu allen spaiteren Untersuchungen und Anschauungen geleet, die nun die 
Menge sich haufender Einzeltatsachen zu erklairen haben. 

Kirchhoffs Theorie geht aus von den dunklen Fraunhoferschen Linien 
im Sonnenspektrum. Um diese zu erklaren, miisse man annehmen, daB die 
Sonnenatmosphiare einen leuchtenden Kérper umhiillt, der fiir sich allein 
ein Spektrum ohne dunkle Linien und von einer sehr erheblichen Lichtstarke 
gebe. Die wahrscheinlichste Annahme sei, daB die Sonne aus einem festen 
oder tropfbar-flissigen, in der héchsten Glithhitze befindlichen Kern besteht, 
der umgeben ist von einer Atmosphare von etwas niedrigerer Temperatur. 
In dieser Atmosphare miissen ebenso wie in der der Erde lokale Temperatur- 
erniedrigungen eintreten, welche Veranlassung zur Bildung von Wolken 
geben. Die iiber einer solchen Wolke befindlichen Teile der Atmosphire 
werden den von dem gliithenden Kern der Sonne ausgehenden Warmestrahlen 
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entzogen und daher abgekiihlt werden, und zwar um so mehr, je dichter 
und groéBer die Wolke ist. Infolgedessen wiichst die Wolke allmahlich von 
oben her an, wihrend ihre Temperatur immer weiter sinkt. SchlieBlich wird 
die Wolke undurchsichtig und bildet dann den Kern eines Sonnenflecks. 
Die Penumbra desselben besteht nach Kirchhoff aus einer zweiten, hoher 
gelegenen und teilweise durchsichtigen Wolke. Durch die Annahme dieser 
beiden Wolken konnte Kirchhoff auch das Wilsonsche Phinomen gerade so 
gut erklaren, wie das bei der Herschelschen Hypothese geschah. Die Tat- 
sache, daB die Sonnenflecke nur in einer nicht sehr weit vom Aquator ent- 
fernten Zone auftreten, suchte Kirchhoff aus der seitdem als irrig erkannten 
Secchischen Beobachtung abzuleiten, nach der die Polargegenden der Sonne 
eine niedrigere Temperatur besitzen sollten als die Aquatorialzone. 

Im engen Anschlusse an die Kirchhoffschen Grundgedanken, aber auf 
einem sehr viel reicheren Beobachtungsmaterial fuBend, entwickelte Zéllner 
etwa ein Jahrzehnt nach dem Erscheinen von Kirchhoffs klassischer Ab- 
handlung eine umfassende Theorie tiber die physikalische Konstitution der 
Sonne. Seine Theorie beruht ebenso wie die Kirchhoffs auf der Voraus- 
setzung eines glithendfliissigen Sonnenkorpers. Diese Annahme ist aber weder 
mit der enormen Temperatur, die auf der Sonne zweifellos herrscht, zu ver- 
einigen, noch auch mit der geringen Dichtigkeit der Sonne, die nur ein Viertel 
der Erddichte betragt. Zu den ersten Forschern, die sich von diesen irrigen 
Voraussetzungen freimachten, gehéren Secchi und Faye, die nahezu gleich- 
zeitig mit Zéllner ihre Anschauungen tiber die Beschaffenheit der Sonne 
begriindeten. Ihre Theorien enthalten vieles, was sich auch bei dem heutigen 
Stand unserer Kenntnis der Sonnenzustiinde vertreten liebe, doch kommt 
diesen Theorien als Ganzes nur noch ein historisches Interesse zu. Der heu- 
tigen Auffassung kommt vielleicht noch die von Young aufgestellte Sonnen- 
theorie in ihren Grundziigen am niachsten. 

C. A. Young, einer der erfahrensten und erfolgreichsten Sonnenbeob- 
achter, hatte bereits im Jahre 1877 (ebenso wie Secchi und Faye) seine An- 
schauungen tiber die Sonne fiir die Originalausgabe dieses Buches nieder- 
geschrieben. Im Jahre 1904, wenige Jahre vor seinem Tode, hat er dann, auf 
Ersuchen von Vogel, fiir die dritte Auflage dieses Buches seine Darstellung 
einer Neubearbeitung unterzogen, welche damals als die beste Zusammen- 
fassung dessen gelten konnte, was als gesichertes Ergebnis der Forschungen 
iiber die physische Beschaffenheit der Sonne angesehen werden durfte. Auch 
gegenwartig trifft dies noch im wesentlichen zu. Die Satze, die auf Grund 
neuerer Beobachtungen jedenfalls geindert werden miBten, haben wir in 
[ ] eingeschlossen. 

Ansichten von Young. ,,Es scheint mir bei der geringen mittleren 
Dichtigkeit der Sonne und der enormen Kraft der Sonnengravitation fest- 
zustehen, da8 in den inneren Teilen des Sonnenkérpers, mit alleiniger Aus- 
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nahme einer verhaltnismaBig diinnen Oberflachenschicht, alle Substanzen 
infolge der dort herrschenden hohen Temperatur, welche weit tiber den 
kritischen Punkten aller bisher bekannten Dampfe liegt, in gasformigem 
Zustande sind. Ob aber alle chemischen Elemente sich notwendigerweise 
in dem Zustand der Dissoziation befinden, wie man friher annahm, ist jetzt 
vielleicht zweifelhaft geworden, da man Verbindungen aufgefunden hat, z. B. 
gewisse Kohlenstoffverbindungen, welche sich selbst bei den héchsten Tem- 
peraturen des elektrischen Ofens ungehindert bilden. 

,,.Bei dem enormen Drucke sind die inneren Gase erheblich dichter als 
Wasser und wahrscheinlich so zahfliissig, daB der Kern sich vermutlich bis 
zu einem gewissen Grade wie eine halbfeste Kugel von pechartiger Kon- 
sistenz verhalt, wodurch es méglich wird, da besondere Bedingungen fir 
einige Zeit an bestimmten Punkten ,,lokalisiert’* werden. Diese Annahme 
wird nahegelegt durch die an Sonnenflecken und anderen Stoérungen beob- 
achtete Tendenz, sich an denselben Stellen der Oberflache zu wiederholen. 

,.ch halte es immer noch fiir wahrscheinlich, da8 die Photosphare oder 
sichtbare Oberfliche der Sonne aus einer Hiille von Wolken besteht, welche 
sich durch die Kondensation und Verbindung derjenigen Sonnendaimpfe 
gebildet hat, die durch die Ausstrahlung in den Raum hinreichend abgekthlt 
sind. Diese Hiille, welche in ihrer strahlenden Leuchtkraft wie ein Auerscher 
Glihstrumpf wirkt, gibt den kontinuierlichen Untergrund des Sonnenspek- 
trums. Die photospharischen Wolken schwimmen natiirlich in den sie um- 
gebenden Gasen und nicht kondensierten Dampfen, gerade wie die Wolken 
in unserer eigenen Atmosphare. 

,, Wenn diese Wolkenschicht wirklich existiert, so mu8 von ihrer unteren 
Schicht notwendigerweise ein fortwahrendes Hinabstiirzen in den Gaskern 
darunter stattfinden, dem dann wieder ein Emporsteigen von Dampfen aus 
dem Innern entspricht: eine vertikale Zirkulation von groBer Kraft und 
Heftigkeit, die unter anderem einen zusammenziehenden Druck auf den 
Kern austtben mu8, nicht ungleich dem der fliissigen Haut einer Blase auf 
die eingeschlossene Luft, jedoch mit dem Unterschiede, daB die Wolken- 
hiille der Photosphare nicht eine zusammenhangende Schicht bildet, sondern 
sozusagen pords ist, voller Offnungen, durch die die aufsteigenden Dampfe 
und Gase in die dartiber befindlichen Regionen eindringen. 

,,Was die Dicke der Photosphare anbelangt, so ist mir gegenwartig kein 
Mittel bekannt, sie mit Sicherheit zu bestimmen; sie mu’ mehrere Tausend 
Kilometer betragen. 

ich verkenne nicht, daB diese Theorie einer aus Wolken bestehenden 
Photosphére zu mancherlei Schwierigkeiten fiihrt, und da® sich vieles zu- 
gunsten der von Schmidt in Stuttgart aufgestellten Hypothese sagen laBt+), 


1) Siehe 8. 332f. 
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nach welcher die Photosphare ein rein optisches Phinomen ist, das von der 
Refraktion in einer vollkommen gasférmigen Kugel herriihrt. Aber es scheint 
mir bis jetzt eine notwendige Folge der bekannten physikalischen Gesetze 
zu sein, dab eine gastérmige Kugel, welche zu einem betrichtlichen Teile aus 
metallischen Dampfen besteht, unvermeidlich sich selbst mit einer Wolken- 
hiille umgibt. 

»Die umkehrende Schicht und die Chromosphare sind nach meiner 
Meinung weiter nichts als die unkondensierten Diimpfe und Gase, welche die 
Atmosphare bilden, in der die Wolken der Photosphire schweben, sich aber 
auch weit tiber diese erheben. Es soll jedoch mit dem Worte ,,Atmosphare“ 
nicht gesagt sein, daB diese ttber der Photosphare lagernde Gashiille der Atmo- 
sphare der Erde in ihrer mechanischen Konstitution gliche. Unter dem Einflusse 
der Schwerkraft der Sonne kann sie sich nicht im statischen Gleichgewichte 
befinden, sondern gleicht eher einem Flammenmeer — ,,einer brennenden 
Prarie“, um den bezeichnenden Ausdruck von Professor Langley zu gebrauchen. 

Vie sogenannte umkehrende Schicht ist das diinne Stratum auf dem 
Grunde des Flammenmeeres, reich an allen den Dampfen, aus denen die 
photospharischen Wolken gebildet sind. Hier hauptsachlich und in den 
Tiefen zwischen den Wolken ist der Ursprung der dunklen Fraunhoferschen 
Linien zu suchen, und beim Beginn und beim Ende der Totalitat einer Sonnen- 
finsternis erscheint fiir wenige Sekunden das Spektrum dieser Schicht als 
das helle Linien zeigende Flash-Spektrum. 

,,Die Chromosphire ist die Gegend tiber der umkehrenden Schicht; sie 
besteht aus denjenigen Gasen und Dampfen, welche unter den dort herrschen- 
den Bedingungen nicht kondensiert werden — hauptsachlich aus Wasserstoff, 
Helium und derjenigen Form des Kalziumdampfes, welche in seinem Spek- 
trum die Linien H und K liefert. Sehr wahrscheinlich sind dort auch noch 
andere, bisher nicht identifizierte Gase vorhanden. 

,,Die Protuberanzen sind ausschlieBlich Massen dieser chromospharischen 
Gase, welche durch Stiirme und aufsteigende Strémungen iiber das allge- 
meine Niveau emporgeschleudert sind, und die anscheinend in den unteren 
Regionen der iiber der Chromosphare lagernden Atmosphare, der Korona, 
schwimmen. Gelegentlich werden metallische Dampfe (Mg, Na, Ti, Fe usw.) 
bis zu betrachtlichen Héhen emporgeschleudert, besonders in Gegenden, 
welche in der Umgebung groBer und tatiger Sonnenflecke legen (jedoch 
nicht innerhalb der letzteren); in solchen Fallen zeigen die Protuberanzen 
gewéhnlich schnelle Anderungen in Form und Gré8e, verbunden mit Ver- 
zerrungen und Verschiebungen der Linien ihrer Spektra. Bis vor ganz kurzer 
Zeit sind diese Spektralerscheinungen als eine Folge von Druck von explosions- 

-artiger Gewalt und von Bewegungen in der Gesichtslinie von fast unglaub- 
lichen Betragen erklart worden. Neuere Untersuchungen von Julius!) und 
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anderen arbeiten jedoch darauf hin, zu zeigen, daB diese Erscheinungen rein 
optischer Natur sein kénnen und von anomaler Refraktion in dichten Metall- 
dampfen herrithren. 

Die Korona ist noch bis zu einem gewissen Grade ratselhaft. Ohne 
Frage ist sie zum Teil eine Hiille, welche aus einem auBerordentlich diinnen 
und bisher noch nicht identifizierten Gase (provisorisch Koronium genannt) 
besteht. Das Spektrum dieses Gases ist durch eine gut sichtbare helle Linie 
charakterisiert, die man lange fiir die Umkehrung der Linie Kirchhoff 1474 
(A 5317) hielt, neuerdings aber als etwas brechbarer (A 5303) erkannt hat. 
AuBSerdem hat man bei totalen Finsternissen mit Hilfe der Photographie im 
violetten und ultravioletten Teile des Koronaspektrums noch einige andere 
Linien nachgewiesen, die wahrscheinlich demselben Elemente angehoren. 

,,Was die Strahlen der Korona anbelangt, welche teils durch reflek- 
tiertes Sonnenlicht zu leuchten scheinen, teils einfach selbstleuchtend sind, 
so mu man nach ihrem Spektrum annehmen, daB sie nicht aus Gasen be- 
stehen, sondern aus kleinen Partikeln, welche durch irgend eine Repulsivkraft 
von der Sonne fortgeschleudert werden — moglicherweise elektrischer Natur, 
vielleicht auch durch die Repulsivkraft der Strahlung, deren Vorhandensein 
man neuerdings im Laboratorium nachgewiesen hat. Ihre Anordnung in 
bezug auf die Sonnenoberflache wird ersichtlich durch Krafte bestimmt, 
welche in ihrer Wirkung, wenn nicht gar in ihrem Ursprung, denen analog 
sind, welche die Anordnung der Nordlichtstrahlen in unserer eigenen Atmo- 
sphire regeln; letztere scheinen aber ausschlieBlich gasférmig zu sein. 

[,,Hinsichtlich der Sonnenflecke scheint die Annahme nicht mehr zu- 
lassig zu sein, daB sie immer Vertiefungen in der Photosphare sind, da es 
nach Beobachtungen, die in Potsdam und anderswo gemacht sind, auBer 
Frage zu sein scheint, daB in der Nahe des Sonnenrandes ihre Warmestrahlung 
die der benachbarten Sonnenoberfliche gelegentlich tibertrifft. Vielleicht 
la8t sich diese Tatsache durch die Annahme erklaren, da die Absorption 
der Sonnenatmosphare fiir die leuchtenden Strahlen der photospharischen 
Wolken sehr viel gré8er ist, als fiir die dunklen, langwelligen Strahlen, welche 
der Fleck aussendet; plausibler aber diirfte die SchluBfolgerung sein, daB 
sich in diesen besonderen Fallen die Flecke in betrachtlichen Hohen befinden. 
Das dunkle Aussehen der Flecke ist ziemlich sicher durch Absorption hervor- 
gerufen, und diese Absorption wird mindestens bis.zu einem gewissen Grade 
durch Gase, nicht durch bloBe Nebel bewirkt. Dies geht aus der bemerkens- 
werten Verstarkung der dunklen Linien des Vanadiums und einiger anderer 
Substanzen hervor, und ferner daraus, da die griinen Partien des Flecken- 
spektrums in ein Band von dichtgedrangten dunklen Linien aufgelést werden. | 

,.Von den bisher aufgestellten Theorien tiber die Entstehung der Sonnen- 
flecke finde ich keine einzige ginzlich befriedigend. Die Verteilung der Flecke 
auf der Sonnenoberflache beweist, daB sie in gewisser Beziehung eng mit 
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dem besonderen Rotationsgesetze der Sonnenoberfliche verkniipft sind, und 
dies stimmt insoweit mit der Fayeschen Theorie tiberein; aber die zyklonischen 
Erscheinungen, die diese Theorie erfordert, sind sicherlich nicht ins Auge 
fallend. Ferner scheint ein Zusammenhang zu bestehen zwischen der Po- 
sition eines Flecks auf der Sonnenoberflaiche und Zustinden, welche in dem 
unter der Photosphare befindlichen, aus Gasen bestehenden, aber zihfliissigen 
Kerne herrschen. Dies wird durch die so oft beobachtete Tendenz der Flecke 
bewiesen, sich wiederholt an derselben oder wenigstens nahe derselben Stelle 
der Oberflache zu bilden. 

.,Unzweifelhaft findet oft, vielleicht sogar in der Regel, ein machtiges 
Aufwartsstrémen chromospharischer Gase rings um den Rand eines Fleckes 
statt, aber niemals oder wenigstens héchst selten durch den Kern selbst. 
Ob ein Fleck durch Materie entsteht, welche von oben herabsinkt, oder ob 
er (wie ich anzunehmen pflegte) eine Kinsenkung in der Photosphare ist, 
veranlabt durch ein Nachlassen des von unten wirkenden Druckes, oder ob 
er irgendeine ganz andere Entstehungsursache hat — dartiber habe ich zurzeit 
keine feste Meinung. 

,1m Ungewissen bin ich auch noch tiber den Grund der Periodizitét der 
Sonnenflecke und tiber den nicht zu bezweifelnden Zusammenhang zwischen 
der Sonnentatigkeit und den magnetischen Storungen auf der Erde. Ich 
neige jedoch im ganzen immer noch zu der Ansicht, daB die Ursache der 
Periodizitat in der Sonne selbst zu suchen ist; planetarischen Einfliissen 
darf sie jedenfalls nicht zugeschrieben werden, wenn auch auBere Einfliisse 
keineswegs ausgeschlossen sind. 

[,,Nach den Beobachtungen der letzten 25 Jahre ist die effektive Tem- 
peratur der Sonne nicht weit von 8000° C entfernt; aber die Solarkonstante 
selbst ist noch nicht sehr sicher bestimmt. Langleys Wert 3.0 Kalorien pro 
Quadratzentimeter und Minute kommt vielleicht der Wahrheit am nachsten; 
aber die Beobachtungen im Smithsonian Institute aus den Jahren 1902 und 
1903 machen es wahrscheinlich, daB dieser Wert um etwa 25%, also auf 
2.25, verkleinert werden muB. 

Vie Frage nach der Konstanz der Sonnenstrahlung, eine der wichtig- 
sten im ganzen Bereiche der astrophysikalischen Wissenschaft, ist noch 
ungelést; aber die Hoffnung ist berechtigt, da Untersuchungen, welche in 
Vorbereitung und zum Teil schon im Gange sind, bald Licht in dieselbe 
bringen werden. Ihre Schwierigkeit liegt unstreitig in ihrer Verkniipfung 
mit den verdrieBlichen Launen der irdischen Atmosphare. | 

Was die Erhaltung der Sonnenstrahlung anbetrifft, so kann kein 
Zweifel dariiber bestehen, da die Helmholtzsche Kontraktionstheorie eine 
‘ vera causa darstellt und wahr ist, so weit als sie reicht. Aber daB sie die 
ganze Wahrheit wiedergibt, scheint jetzt, angesichts des kiirzlich entdeckten 
Verhaltens des Radiums und der ihm verwandten Stoffe, zum mindesten 
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zweifelhaft, da dies darauf hinweist, daB es neben den mechanischen noch 
andere michtige Energiequellen gibt, die zur Erhaltung der Sonnenwarme 
beitragen. 

,,Die aquatoriale Beschleunigung der Sonnenoberflache scheint mir in 
den Untersuchungen von Salmon und Wilsing ihre richtige Erklarung gefunden 
zu haben, welche dieselbe als ein langsam verschwindendes Uberbleibsel von 
Zustinden ansehen, die jetzt nicht mehr bestehen, die aber einst, als das 
Sonnensystem in seiner Bildung begriffen war, vorherrschten. Es ist mir 
bekannt, daB neuerdings andere Forscher, besonders Emden, den Versuch 
gemacht haben, diese Differenz auf mathematischem Wege als eine not- 
wendige Folge der Konstitution der Sonne herzuleiten. Ich bin aber hier- 
durch nicht iiberzeugt worden, da mir einige der grundlegenden Annahmen 
zweifelhaft erscheinen. 

, Dies sind in Kiirze meine gegenwartigen Ansichten, von denen jedoch 
einige fiir nicht ganz sicher begriindet angesehen werden kénnen. Mit der 
Zeit werden sicherlich manche jetzt dunkle Punkte Aufklarung finden, dafiir 
werden aber, denn das ist der Lauf der Dinge beim Suchen nach der Wahr- 
heit, aller Wahrscheinlichkeit nach unsere Nachfolger sich vor Probleme 
gestellt finden, die weit verwickelter sind als diejenigen, welche uns jetzt in 
Verlegenheit setzen.* 


Princeton, N- Yo, U.S: A: Charles A. Young. 
Februar 1904. 


In dieser Darstellung von Young werden zwei weitere Theorien kurz 
gestreift, auf die wir hier kurz eingehen miissen, weil dieselben von ganz 
neuartigen Anschauungen ausgehen. Es handelt sich um die Sonnentheorien 
von Schmidt und Julius. Leider ist es kaum moeglich, diese beiden Theorien 
in gemeinverstaindlicher Weise darzustellen. Wir miissen uns hier mit einer 
Skizzierung derselben begniigen. 


Wir beginnen mit der Theorie von A. Schmidt. 


Der Weg eines Lichtstrahls in einer Atmosphire ist im allgemeinen 
keine gerade Linie, sondern infolge der Strahlenbrechung gekriimmt. In 
der Erdatmosphare bleibt selbst bei dem am stirksten gekriimmten Licht- 
strahl der Kriimmungsradius noch gréBer als der Erdradius. Bei griB®eren 
Himmelskérpern mit dichteren Atmospharen ist aber der Fall denkbar, daB 
der Kriimmungsradius fiir tangentiale Strahlen an der Oberfliche kleiner 
ist, als ihre Entfernung vom Mittelpunkte des Gestirnes. In diesem Falle 
kénnen solche Strahlen den Himmelskérper nicht verlassen, sie werden 
durch die Strahlenbrechung gegen die Oberfliche abgelenkt. Fiir horizontal 
verlaufende Strahlen in gréBeren Héhen wichst der Kriimmungsradius mit 
der Entfernung von der Oberfliche und wird in einer bestimmten Hohe 
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gleich dem Abstande vom Mittelpunkte werden; der Strahl liuft dann rund 
um den Himmelskérper herum in sich selbst zuriick. Nur solche Strahlen, 
welche noch weiter vom Mittelpunkte entfernt sind, kénnen also in den leeren 
Raum austreten, und fiir einen auBerhalb der Atmosphare in groBer Ent- 
fernung befindlichen Beobachter mu sonach der Durchmesser des Himmels- 
korpers stark vergréBert und die Atmosphirenhohe entsprechend verkleinert 
erscheinen. Indem nun Schmidt diese Betrachtungen auf einen leuchtenden 
Gasball anwendet, wird er zu dem Schlusse gefiihrt, da® die scharfe Be- 
grenzung der Sonnenscheibe nur scheinbar ist. Die Sonne ist nach ihm 
ein unbegrenzter Himmelskorper, in welchem Licht und Leuchtkraft all- 
mihlich vom Mittelpunkte nach auBen hin abnehmen, und die sichtbare 
Sonnenscheibe ist das durch die regelmibige Strahlenbrechung vergréBerte 
Bild des intensiv leuchtenden Sonneninnern. Die Sonnenfackeln und die 
Protuberanzen faBt er als Produkte unregelmaBiger Strahlenbrechung auf, 
und zwar ist das Licht der Protuberanzen nach ihm nicht das Licht von 
Stoffen, die sich in jenen Hoéhen befinden, wo unser Auge sie erblickt, sondern 
stammt aus verschiedenen Tiefen des Sonnenballs. Die Sonnenflecke konnten 
ebenfalls auf diese Weise erklart werden; Schmidt ist aber mehr geneigt, 
sie doch fiir reelle Gebilde zu halten und zwar fiir von auBen hineingestiirzte 
Massen. 

Die Schmidtschen Ansichten beruhen auf streng mathematischen Ent- 
wicklungen; das einzig Hypothetische an ihnen sind die zugrunde gelegten 
zahlenmaBigen Annahmen tiber die Dichtigkeits- und Refraktionsverhaltnisse 
auf der Sonne. Die Theorie beriicksichtigt aber, worauf besonders Seeliger 
hingewiesen hat, die Absorption auf der Sonne nicht hinreichend und steht 
auch in ihren Konsequenzen mit manchen sicher begriindeten Anschauungen, 
z. B. hinsichtlich der Dichtigkeitsverhaltnisse, in Widerspruch, so daB sie 
sich bisher noch wenige Anhinger erworben hat. Auch der Umstand, daf 
sie von den bei den Flecken, Fackeln und Protuberanzen beobachteten Er- 
scheinungen keine geniigende Erklarung zu geben vermag, ist ihrer An- 
erkennung hinderlich gewesen. 

Diesem letzteren Mangel sucht nun eine von Julius aufgestellte Hypo- 
these abzuheifen, die von den Erscheinungen der sogenannten anomalen 
Dispersion ausgeht. Julius zeigte im AnschluB an ein zuerst von Becquerel 
ausgefiihbrtes Experiment, da$, wenn Licht, von einer Lichtquelle mit kon- 
tinuierlichem Spektrum herriihrend, einen Raum durchsetzt, in dem Natrium- 
dampf ungleichmaBSig verteilt ist, die Strahlen, welche nahezu die Wellen- 
langen der Natriumlinien (D) besitzen, in weit stirkerem Grade ihre Richtung 
andern als die tibrigen. Dem schwach leuchtenden, vom weifen Lichte durch- 

-strahlten Natriumdampfe kann also in schiefer Richtung ein ziemlich inten- 
sives Licht zu entspringen scheinen, das dem Natriumlicht taiuschend ahnlich 
ist und dennoch in einer fremden Quelle seinen Ursprung hat. Auf dieser 
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Beobachtung fuBend, behauptet Julius, daB das Licht der Chromosphare 
und der Protuberanzen mindestens zum Teil als abgelenktes Photospharen- 
licht aufzufassen sei. Die so haufig beobachtete verzerrte Gestalt der Pro- 
tuberanzlinien, welche bisher ausschlieBlich auf Grund des Dopplerschen 
Prinzips als die Folge enormer Geschwindigkeiten erklart werden konnte, 
lieBe sich auf diese Weise als eine Wirkung der anomalen Dispersion deuten. 
Auch die umkehrende Schicht, die bei totalen Sonnenfinsternissen den so- 
genannten ,,flash‘‘ veranla8t, will Julius von diesem Gesichtspunkte aus 
betrachtet wissen. 

Ebenso wendet Julius seine neue Theorie auch auf die in den Spektren 
der Sonnenflecke beobachteten Erscheinungen an und zeigt, da die Ver- 
breiterungen der Fraunhoferschen Linien, welche man friher der Anwesen- 
heit verdichteter absorbierender Gase zuschrieb, ebenfails dureh die Gesetze 
der anomalen Dispersion erklirbar sind. 

Auch gegen diese Theorie sind gewichtige Einwande erhoben worden. 
So hat man vor allem darauf hingewiesen, daB die Linien, bei denen die 
anomale Dispersion am stirksten auftritt, auf der Sonne keineswegs eine 
besonders hervorragende Rolle spielen, da vielmehr bei den meisten der 
fiir die Sonnenphinomene wichtigsten Linien eine anomale Dispersion 
bisher nicht nachgewiesen werden konnte. Eine weitere Schwierigkeit be- 
steht darin, daB die anomale Dispersion bei den verschiedenen Linien des- 
selben Elements unter Umstinden ganz verschieden auftritt; die rote Wasser- 
stofflinie z. B. laBt sie deutlich erkennen, die blaue dagegen nicht. Protu- 
beranzen diirften also zwar in der roten Wasserstofflinie zu sehen sein, in 
der blauen aber nicht, was bekanntlich mit den Beobachtungstatsachen nicht 
iibereinstimmt. Die Juliussche Theorie kann daher zurzeit noch nicht als 
hinreichend begriindet angesehen werden. 

Zum Verstindnis der mannigfachen Teilerscheinungen auf der Sonne 
sind noch mancherlei theoretische Entwicklungen angestellt worden, von 
denen jedoch keine bisher sich allgemeine Geltung hat verschaffen kénnen. 
So hat E. v. Oppolzer eine Theorie tiber die Entstehung der Sonnenflecke 
entwickelt, in welcher er versucht, die Vorgainge innerhalb der Sonnen- 
atmosphare nach ahnlichen Prinzipien zu behandeln, wie diejenigen in der 
Erdatmosphare. 

Das gleiche Ziel hat eine Theorie von Emden, die insofern auf sicherer 
Grundlage ruht, als sie sich bewahrter thermodynamischer Gesetze bedient. 
Emden geht von dem Warmeaustausche aus, der zwischen der sich abkiihlen- 
den Oberflache und dem hei8en Sonneninnern stattfindet. Die Massen an 
der Oberflache geben Warme ab, werden dichter und sinken in die Tiefe, 
wobei sie ihr Rotationsmoment beibehalten. Je tiefer sie gelangen, um so 
schneller werden sie vorwarts eilen, und ihr Antricb wird infolge der Zentri- 
fugalkraft abnehmen. Die durch die absteigenden Magssen verdrangten und 
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daher aufsteigenden Massen werden umgekehrt immer rascher riickwiirts eilen 
mit abnehmendem Auftriebe. Man erhalt so ungleich dichte, verschieden 
rasch rotierende Gasmassen, die in einer ausgeprigten Diskontinuitiatsfliche 
(d. h. einer Flache, bei deren Passieren die Werte fiir Geschwindigkeit, Dichte 
und Warme sich sprungweise éndern) aneinander voriibergleiten. Helmholtz 
hat nun gezeigt, daB in solechem Falle in der Trennungsfliche Wellenziige 
entstehen, welche einander parallel in der Richtung der rascher bewegten 
Schicht vorwirts eilen, und welche z. B. in der Erdatmosphire unter Um- 
standen als sogenannte Wogenwelken sichtbar werden. Die immer gréfer 
sich ausbildenden Wellen werden endlich, wie Wasserwellen, iiberhingend, 
und es bildet sich an Stelle jeder Welle durch Brandung ein michtiger hori- 
zontaler Wirbel, in welchem sich die beiden Schichten mischen und damit 
den Ausgleich ihrer Geschwindigkeiten und ihrer Warmemengen bewirken, 

Rollt sich eine Diskontinuitatsfliche in geringer Tiefe unter der Sonnen- 
oberflache auf, so werden die an der Oberflache der Photosphare befindlichen 
Massen durch die Saugwirkung des Wirbels ergriffen und beginnen einzu- 
sinken; es bildet sich ein Fleck. Die eingesogenen Massen werden durch Massen 
aus dem Innern der Sonne ersetzt, und der Fleck wird daher von einem an 
Fackeln reichen Gebiete umgeben sein. Mit der Zeit verliert der Wirbel 
durch innere Reibung an Kraft, seine Saugwirkung lat nach, und der an 
der Sonnenoberflache entstandene Krater fillt sich wieder aus. 

Nach einem Fleckenminimum treten bekanntlich die ersten Flecke in 
hoheren Breiten auf, und die Fleckenbildung schreitet dann nach niedrigeren 
Breiten fort. Emden sucht dies dadurch zu erklaren, dafi wahrend einer 
Periode der Ruhe die an der Oberflache erkaltenden Massen sich verhaltnis- 
maSig stark abkiihlen kénnen, ehe sie niedersinken. Die Diskontinuitats- 
flachen beginnen sich daher in gréSerer Tiefe und héherer Breite zu bilden 
und ebenso die Sonnenflecke. Je starker dann die Sonnentatigkeit wird, desto 
eher werden die erkaltenden Massen niedersinken und dementsprechend 
Schichten und Flecke sich in immer niedereren Breiten bilden. 

Fiir das Rotationsgesetz der Sonne gibt Emden die folgende Erklarung. 
Wenn sich die Oberflaichenmassen infolge der Abkithlung zusammenziehen, 
so vergréBert sich ihre Winkelgeschwindigkeit, und sie miissen den tiefer 
liegenden Schichten voraneilen. Am Pole, wo das Rotationsmoment null 
ist, kann durch die bis in groBe Tiefen vordringenden Strémungen (Kon- 
vektionsstréme) ein schneller Ausgleich der Winkelgeschwindigkeit erfolgen. 
Je niher man aber dem Aquator kommt, um so eher werden die hinabsinken- 
den Massen auf Diskontinuititsflachen stoBen, und um so langsamer teilt 
sich die von auBen wachsende Winkelgeschwindigkeit den tieferen Partien 
mit. Es muB8 also die Sonnenoberfliche in thren Aquatorialen’ Gegenden 
oréBere Winkelgeschwindigkeit besitzen als in den polaren Gegenden. Aus 
entsprechenden Uberlegungen schlieBt Emden noch, daB die Temperatur 
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der Sonnenoberfliche am Pole héher sein miisse als am Aquator, eine Folge- 
rung, welche bisher allerdings durch die Beobachtung noch nicht bestatigt 
worden ist. 

Eine Theorie von Wilsing schlieBlich sucht speziell das Rotationsgesetz 
der Sonne zu erklaren. Wilsing nimmt an, daB sich der innere Kern der 
Sonne wie ein starrer Kérper, d. h. also mit einer fiir alle Punkte gleichen 
Rotationsgeschwindigkeit, drehe. Die verschiedene Winkelgeschwindigkeit 
der einzelnen Breiten hat nach Wilsing ausschlieBlich in der den Kern 
umgebenden gasférmigen Hiille ihren Sitz und ist als das Uberbleibsel einer 
urspriinglich vorhandenen, aus unbekannten Ursachen entstandenen Be- 
weeung aufzufassen. Die bewegliche Masse ist allerdings bestrebt, diese un- 
gleiche Rotationsgeschwindigkeit auszugleichen, aber Wilsing zeigt, daB die 
innere Reibung der einzelnen Schichten gegeneinander diese Ausgleichung 
derart verlangsamen muB, daB eine Anderung des augenblicklich bestehenden 
Zustandes erst nach auBerordentlich langen Zeitraumen zu erwarten ist. 

Auch iiber die Natur der Korona sind die mannigfachsten Hypothesen 
aufgestellt worden. Mit Sicherheit diirfen wir wohl behaupten, daB die Korona 
eine Atmosphire im gewohnlichen Sinne des Wortes nicht sein kann. Von 
den zwei dagegen sprechenden Griinden scheint der eine fast, der andere 
vollkommen iiberzeugend zu sein. Es sind die folgenden: 

1. Die Schwerkraft ist auf der Sonne ungefahr 27mal so groB als auf 
der Erde, und jedes Gas ist dort 27mal so schwer als hier. In einer Atmo- 
sphiire wird jede Schicht durch das Gewicht aller tiber ihr befindlichen Schich- 
ten gedriickt. Das Resultat davon ist, dab, wenn wir um gleiche Stiicke, 
d. h. in arithmetischer Progression, von der auBersten bis zur untersten 
Schicht hinabsteigen, die Dichte der Atmosphare in geometrischer Progression 
wachst. Eine aus dem leichtesten unter den uns bekannten Gasen, dem 
Wasserstoff, bestehende Atmosphare wiirde ihre Dichtigkeit alle 10 Kilometer 
etwa verdoppeln, selbst wenn sie zu so hoher Temperatur erhitzt wird, wie 
sie wahrscheinlich in einer Hohe von 200000 Kilometern tiber der Ober- 
flache der Sonne noch besteht. Aber es existiert auch nicht annihernd ein 
so rapides Wachstum in der Dichte der Korona, wenn wir von den auBeren 
zu den inneren Schichten hinabsteigen. Nehmen wir also an, die Korona 
sei eine solche Atmosphare, so miiBten wir sie fiir Hunderte von Malen leichter 
als Wasserstoff halten. 

2. Es ist mehrfach vorgekommen, daf Kometen auf ihrer Bahn um die 
Sonne mitten durch die Korona hindurchgegangen sind. So passierte z. B. 
der grobe Komet von 1843 die Oberfliche der Sonne in einem Abstande von 
nur drei oder vier Bogenminuten. Zur Zeit der gréBten Nahe war seine Ge- 
schwindigkeit 570 Kilometer in der Sekunde, und mit nahe dieser Geschwin- 
digkeit durcheilte er wenigstens 500000 Kilometer der Korona. Um eine 
Vorstellung von dem zu erhalten, was aus ihm geworden ware, hatte er auch 
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nur die diinnste Atmosphare durchkreuzt, brauchen wir nur an die Stern- 
schnuppen zu denken, die augenblicklich und vollstindig in Dampf verwandelt 
werden durch die Hitze, welche durch den Widerstand unserer Erdatmo- 
sphare in einer Hohe von etwa 100 Kilometern entsteht, also in einer Hohe, 
wo die Atmosphare die Fahigkeit, das Sonnenlicht zu reflektieren, schon 
ganzlich verloren hat. Die Geschwindigkeit der Sternschnuppen betragt 
etwa 40 bis 60 Kilometer in der Sekunde. Erinnert man sich nun, daB Wider- 
stand und Warme mindestens wie das Quadrat der Geschwindigkeit wachsen: 
was wiirde dann das Schicksal eines Kérpers oder einer Ansammlung von 
Korperchen wie eines Kometen sein, der durch viele Hunderttausende von 
Kilometern auch nur der diinnsten Atmosphare mit einer Geschwindigkeit 
von tiber 500 Kilometern stiirzt! Und wie diinn miiBte eine derartige Atmo- 
sphare sein, wenn ein Komet, ohne zerstért zu werden, durch sie hindurch- 
liefe! Sicherlich miiBte sie ganzlich unsichtbar und tiberhaupt unfahig sein, 
irgendwelche physische Wirkung hervorzubringen. 

Was ist dann aber die Korona? So weit wir aus den bisherigen Beob- 
achtungsdaten schlieBen kénnen, besteht sie einerseits aus einem oder mehreren 
Gasen in gliihendem Zustande, andererseits aus getrennten Partikeln, die 
durch die auf sie wirkende enorme Hitze ebenfalls zum gréBten Teile selbst- 
leuchtend geworden sind. Damit die Teilchen trotz der enormen Anzichungs- 
kraft der Sonne in der Hohe schwebend erhalten werden, muB man annehmen, 
daB von der Sonne eine Kraft ausgeht, welche der Anzichung entgegenwirkt, 
und welche imstande ist, den Einilu8 der Gravitation ganz oder teilweise 
auszugleichen. Wir werden im vierten Kapitel sehen, daB auch bei den Ko- 
metenschweifen eine solche von der Sonne ausgehende Repulsivkraft ange- 
nommen werden mu8, und es hegt daher nahe, beide Arten von Erscheinungen, 
die der Korona wie die der Kometen, als Wirkungen derselben Kraft anzu- 
sehen. Eine solche Kraft liegt nun in der Tat.im Lichtdruck vor, worauf in 
neuerer Zeit insbesondere Arrhenius hingewiesen hat. Bei der Besprechung 
der physischen Beschaffenheit der Kometen wird auch die Theorie des Licht- 
drucks auseinander gesetzt werden, so daf hier auf diese Darstellung ver- 
wiesen werden kann. Es mag nur angefiihrt werden, da die Maxwellsche 
Theorie der elektromagnetischen Vorginge, zu denen auch die Lichtstrahlung 
gehort, in der Tat zu erklaren vermag, da feste oder flissige Teilchen sich 
in der Korona schwebend erhalten kénnen, namlich alle diejenigen Teilchen, 
bei denen sich der Strahlungsdruck und die Schwere das Gleichgewicht halten. 
Auf die groBten und die allerkleinsten Partikelchen dagegen ist der Druck 
verschwindend klein; sie werden daher der Gravitation fclgend zur Sonne 
zuriicksinken. Diejenigen Teilchen endlich, fiir welche der Lichtdruck dic 

‘Gravitation iibertrifft, werden in den Weltraum hinausgetrieben. 

Die Bildung der Strahlen in der Korona wird durch diese Hypothese 

nicht erklirt. Hierzu wird vielmehr von den meisten Forschern noch das 
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Vorhandensein elektrischer und magnetischer Krafte vorausgesetzt. So 
nehmen z. B. Arrhenius und Deslandres an, daB in Verbindung mit den 
vewaltigen aus der Sonne hervorbrechenden Eruptionen, von denen die Pro- 
tuberanzen Zeugnis ablegen, starke elektrische Entladungen auftreten, welche 
die Quelle einer kraftigen Kathodenstrahlung sein kénnen. Diese Kathoden- 
strahlen besitzen die Fahigkeit, Gase zu ionisieren, und die Gasionen wiederum 
haben die Eigenschaft, Dampfe zu kondensieren. Die Koronastrahlen werden 
nun von den genannten Forschern als Gebiete besonders kraftiger Konden- 
sation angesehen, deren vielfach beobachtete gekriimmte Gestalt auf den 
Einflu8 eines magnetischen Feldes zuriickzufiihren ware, das Deslandres, 
wie wir oben sahen, in den obersten Schichten der Chromosphare voraussetzt. 

Indessen sind alle diese Anschauungen noch wenig sicher begriindet, 
und es wird vor allen Dingen durch die Beobachtungen noch viel Material 
zusammengetragen werden miissen, bevor es gelingen diirfte, einen zuver- 
lassigeren Einblick in die Konstitution der Korona zu gewinnen. 

DaB in allen Sonnentheorien freigiebiger mit der Phantasie als mit 
mathematischen Deduktionen gearbeitet wird, hat seinen Grund darin, daB 
uns bisher Gesetze zur befriedigenden Beschreibung der Zustande innerhalb 
der Sonne wie itberhaupt im Innern eines Sternes fehlten. Die auBerordent- 
lich schwierige Aufgabe der Aufstellung solcher Zustandsgleichungen ist nun 
in den letzten Jahren durch die Forschungen Eddingtons tiber das Strah- 
lungsgleichgewicht der Sterne wesentlich gefdrdert worden und dadurch das 
Problem der Konstitution der Sonne in ein neues Stadium geriickt. 

Bei allen bisherigen Ansitzen in dieser Richtung stieS man immer auf 
die Schwierigkeit, da wegen der ungeheuren Temperaturen, zu denen die 
Ansatze fiihrten, aus der Sonne bzw. aus den Sternen ein Strom von Strah- 
lungsenergie hervorbrechen miiBte, wie ein solcher tatsachlich nicht entfernt 
beobachtet wird. Eddington hat nun gezeigt, daB diese Schwierigkeit ver- 
schwindet, wenn man den Strahlungsdruck als einen die Materie lockernden 
Effekt mit in Rechnung zieht. Bei den ungeheuren Temperaturen im Innern 
der Sterne kann der Strahlungsdruck den nach Innen wirkenden Gewichts- 
druck der Materie fast ganz aufheben. Allerdings hiingt die zahlenmaBige 
Beherrschung dieser Verhaltnisse von unserer Kenntnis der Absorption der 
Strahlung in der Materie ab. Und da bei diesen hohen Temperaturen im 
Inneren der Sterne der gré8te Teil der Strahlung von der Art der Réntgen- 
strahlung ist, was die Wellenlangen anbetrifft, so bedarf es einer genauen 
Kenntnis der Absorption der Réntgenstrahlung durch Materie bei hohen 
Temperaturen. 

In diesen Fragen stehen wir noch im Anfang aller Erkenntnis. Doch 
bedeuten die Untersuchungen Eddingtons schon einen wesentlichen Fort- 
schritt in der streng mathematischen Beherrschung des Problems der Kon- 
stitution der Sonne. Fiir die Oberflache der Sonne héren allerdings seine 
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Formeln auf, giiltig zu sein; hier an der Grenziliche der Sonne gegen die 
AuBenwelt herrschen Gesetze, die wir noch nicht kennen. Da aber alle unsere 
Beobachtungen sich ausschlieBlich auf Vorgiinge gerade an der Oberfliche 
beziehen, so sind wir der Lésung der Aufeabe noch sehr fern, aus unseren 
Beobachtungen der Oberflachenverhiltnisse die Konstitution der Sonne bzw. 
der Sterne genauer erschlieBen zu kénnen. Eine eingehendere Wiirdigung 
dieser Untersuchungen iiber die Konstitution der Sonne und der Fixsterne 
findet sich in dem Kapitel tiber Kosmogonie. 

Denjenigen Lesern, welche sich noch eingehender iiber die Erscheinungen 
auf der Sonne und iiber die zu ihrer Erklarung aufgestellten Theorien in- 
formieren wollen, kann das Werk von E. Pringsheim, Vorlesungen iiber die 
Physik der Sonne, Leipzig, B. G. Teubner, 1910, empfohlen werden. 


KoA: PAT ie 
Die Planeten. 


1. Merkur. 


Merkur (¥%) ist der der Sonne nachste Planet und der kleinste der acht 
groBen Planeten. Seine mittlere Entfernung von der Sonne ist 58 Millionen 
Kilometer und sein Durchmesser 4700 km, also etwas mehr als ein Drittel 
von dem der Erde. Seine Masse ist 4/go99009 der Sonnenmasse, doch 1a8t sich 
dieser Wert nur sehr ungenau bestimmen. Die Dichte ist ungefahr gleich 
der der Erde. Er war den Alten wohlbekannt, da er zu giinstigen Zeiten, 
und wenn der Beobachter sich nicht in zu hoher Breite befindet, dem bloBen 
Auge sichtbar wird. Die mittleren und noérdlichen Gegenden Kuropas liegen 
indessen fiir seine Sichtbarkeit ziemlich ungiinstig. Die Schwierigkeit, ihn 
zu sehen, entspringt aus seiner Nihe an der Sonne, da er héchstens 2 Stunden 
nach der Sonne unter- oder vor ihr aufgeht. Er ist daher in der Dammerung 
dem Horizont meist so nahe, daB er in den Diinsten der Atmosphare ver- 
schwindet. Doch kann er bei einiger Aufmerksamkeit im mittleren Deutsch- 
land um die folgenden Tage nach Sonnenuntergang wahrgenommen werden: 
1923 Januar 13, Mai 5, September 2, Dezember 27. In jedem folgenden 
Jahre fallen die entsprechenden Zeiten etwa 18 Tage frither, da die synodische 
Umlaufszeit, nach der er wieder in die gleiche Stellung zur Erde kommt, 
rund 116 Tage betragt. Die Periode der Sichtbarkeit dehnt sich auf einen 
Zeitraum von etwa 8 Tagen zu beiden Seiten der obigen Daten aus. Die 
beste Zeit, den Planeten aufzufinden, ist ungefahr 3/, Stunden nach Sonnen- 
untergang, und der Friihling ist hierfiir wegen der Lage der Ekliptik bzw. der 
Merkurbahn zum Horizont giinstiger als der Herbst. 

DI% 
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Mit dem Fernrohre betrachtet, zeigt der Planet Phasen wie der Mond. 
Nahe der oberen Konjunktion erscheint er rund und klein, nur etwa 5” im 
Durchmesser. Nahe seinem gré8ten Winkelabstand von der Sonne erscheint 
er als Halbmond und nahe zwischen Sonne und Erde (in der Nahe der unteren 
Konjunktion) als sehr schmale Sichel mit einem Durchmesser von 10” bis 12’. 
Die Art und Weise, wie diese verschiedenen Phasen von der Stellung des 
Planeten relativ zur Sonne und Erde abhangen, ist dieselbe wie bei Venus 
(s. Fig. 141). 

Die Helligkeit Merkurs ist wahrend der Zeit, in welcher er bequem 
zu beobachten ist, betraichtlichen Schwankungen unterworfen; nach den 
Untersuchungen von Miiller in Potsdam kann er im Maximum so hell werden 
wie Sirius. Die Schwankungen sind wesentlich durch die Phasenanderungen 
bedingt; doch treten auch bei gleichen Phasen Unterschiede bis zu einer 
GréBenklasse auf, die durch die starke Exzentrizitat der Merkurbahn und 
die dadurch bedineten Anderungen in der Entfernung von der Sonne hervor- 
vebracht werden. Nach Miiller zeigt die Abnahme der Helligkeit bei zunehmen- 
der Phase eine auffallende Ubereinstimmung mit den Hellickeitsinderungen 
unseres Mondes, so daB der Schlu8 auf eine ahnliche Oberflachenbeschaffen- 
heit beider Himmelskérper wohl berechtigt erscheint. Danach wiirde Merkur 
keine dichte Atmosphiare besitzen, und seine Oberflache wirde rauh und 
vebirgig sein. Seine Albedo?) ist sehr gering, namlich nur 0.07. 

Die Wahrnehmung irgendwelcher Einzelheiten auf der Scheibe des Merkur 
ist sehr schwierig und bisher tiberhaupt erst wenigen Beobachtern gelungen. 

Um den Beginn des vorigen Jahrhunderts glaubte Schroter in Lihenthal, 
der das teleskopische Studium der Planetenoberflichen mit besonderem Eifer 
betrieb, daB zu den Zeiten, wo Merkur die Sichelgestalt zeigte, das siidliche 
Horn dieser Sichel in gewissen Intervallen gezackt erschiene. Er schrieb 
dieses Aussehen dem Schatten eines hohen Berges zu und schloB aus den 
Zeiten der Beobachtung seiner Wiederkehr, daf% der Planet in 24"5™ um 
seine Achse rotiere; gleichzeitig schatzte er die Héhe des Berges auf 19 km. 
Diesen Angaben ist aber kein Wert beizulegen, denn gerade die besten neueren 


4) Unter ,,Albedo** eines Kérpers versteht man die Zahl, welche angibt, wie sich 
die von ihm nach allen Richtungen diffus reflektierte Lichtmenge zu der aufgefallenen 
Lichtmenge verhalt. Nach der Lambertschen Annahme iiber die diffuse Reflexion an 
Flachen ist der E’nfallswinkel des auffallenden Lichtes ohne EHinflu8. Das ist aber, wie 
Seeliger geze'gt hat, nicht immer der Fall. Wegen dieser Unsicherheit des Gesetzes der 
diffusen Reflexion erscheint fiir astronomischen Gebrauch die von Bond gezebene engere 
Definition der ,,Alhedo‘* am gee‘gnetsten, die sich nur auf kugelférmige Kérper in parallel 
autfallendem Lichte bezieht. Bond versteht unter der ,,Albedo‘ einer Kugel das Verhiiltnis 
der nach allen Richtungen diffus reflekt'erten Lichtmenge zu der in paralleler Strahlung 
autfallenden Lichtmenge. Die in diesem Buche angezebenen Werte der Albedo der Planeten 
beziehen sich auf diese Bondsche Definition und sind von Russell aus dem zur Zeit vor- 
handenen Beobachtungsmaterial abgeleitet worden. 
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Beobachter haben keine derartigen UnregelmaBigkeiten der Gestalt des 
Hornes wahrnehmen kénnen, und man mu wohl annehmen, da8 Schroter 
einer Tauschung zum Opfer gefallen ist. Die von ihm angegebene Rotations- 
zeit galt aber lange Zeit als richtig, bis schlieBlich Schiaparclli die Frage 
von neuem untersuchte. Dieser fand im Jahre 1881, daB es zuweilen auch 
am Tage modglich ist, zarte Flecke auf der Merkurscheibe zu erkennen, ja 
daB dieselben alsdann wegen des hohen Standes des Merkur besser zu sehen 
sind als in der Dammerung. Jahrelange, mit groBer Energie durchgefiihrte 
Beobachtungen haben endlich Schiaparelli zu der Ansicht gefiihrt, daB die 
Rotationszeit des Merkur gleich seiner Umlaufszeit, also gleich 88 Tagen 
ist. Merkur wiirde hiernach der Sonne, wie unser Mond der Erde, stets die- 
selbe Seite zuwenden, und wir diirften dieselben Schliisse, die spater bei 
Besprechung des Mondumlaufs gezogen werden sollen, auf Merkur anwenden. 

Schiaparelli ist es auch gelungen, eine Karte der Oberflachenkonfiguration 
des Merkur zu entwerfen; ferner hat er auch Andeutungen einer Atmosphare 
vefunden. 

Die Resultate Schiaparellis sind aber nicht ohne Widerspruch geblieben. 
Wahrend der amerikanische Astronom Lowell die 88tiagige Rotationszcit 
des Merkur bestatigen zu kénnen glaubte — allerdings auf Grund von Wahr- 
nehmungen auf der Planetenscheibe, welche von anderen Beobachtern stark 
in Zweifel gezogen werden —, trat Brenner in Lussinpiccolo mit gro®er Ent- 
schiedenheit fiir eine Rotationszeit von 33 bis 35 Stunden ein, die er aus zahl- 
reichen, unter sehr giinstigen atmosphirischen Bedingungen angestellten 
Beobachtungen abgeleitet hat. Seine Zeichnungen der Planetenscheibe stim- 
men gut mit eigen im Jahre 1871 von Vogel angefertigten tiberein. Zu 
einer endgiiltigen Entscheidung iiber die Dauer der Rotation sind aber jeden- 
falls noch zahlreiche weitere Beobachtungen nétig. 

Vogel hat 1873 das Spektrum des Merkur untersucht und in den Haupt- 
linien vollkommene Ubereinstimmung mit dem Sonnenspektrum gefunden, 
wie dies auch nicht anders zu erwarten ist, da das Licht, welches von Merkur 
zu uns gelangt, ja zunichst nichts anderes als reflektiertes Sonnenlicht sein 
kann. Einige Streifen im Spektrum schienen aber anzudeuten, da der Planet 
eine Atmosphare besitzt, welche auf die Sonnenstrahlen in ahnlicher Weise 
absorbierend wirkt wie die Atmosphire der Erde. Die geringe Entfernung 
dieses Planeten von der Sonne erschwert seine genaue spektroskopische 
Beobachtung und damit die Entscheidung tiber das Vorhandensein einer 
Atmosphare sehr bedeutend. 

Vortbergainge des Merkur vor der Sonnenscheibe siud viel hiufiger 
als die der Venus, das mittlere Interval] zwischen zwei aufeinander folgenden 

- Durchgangen betragt weniger als 10 Jahre und das langste 13 Jahre. Der 
Durchmesser des Planeten ist aber zu klein, als daB dieser vor der Sonne 
mit bloBem Auge gesehen werden kénnte. Den ersten, von Kepler voraus- 
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gesagten Voriibergang des Merkur vor der Sonnenscheibe beobachteten 
Gassendi u. a. am 7. November 1631. Gassendis Beobachtungsmethode war 
die schon friiher bei der Besprechung der Beobachtung der Sonnenflecke 
beschriebene, nimlich die Entwerfung eines Bildes der Sonne durch ein kleines 
Fernrohr auf einen weifen Schirm. Da er sich indessen den Planeten weit 
erdBer gedacht hatte, als er wirklich war, so ware seine Beobachtung fast 
miBlungen. Die unvollkommenen Fernrohre der damaligen Zeit umgaben 
nimlich jedes glanzende Objekt mit einem Kranze diffusen Lichtes, welches 
dessen scheinbare Gré8e bedeutend vermehrte; vor der Sonnenscheibe er- 
scheint aber ein Planet schwarz und daher durch Irradiation verkleinert. So 
kam es, daB Gassendi vor dem Durchgange keine Vorstellung davon hatte, 
wie klein der Planet in der Tat war. 

Diese altesten Beobachtungen sind zu ungenau, um fiir die jetzige Zeit 
irgendeinen wissenschaftlichen Wert zu besitzen. Die erste wirklich gute 
Beobachtung gelang Halley am 7. November 1677 auf der Insel St. Helena. 
Wir haben schon erwahnt (s. 8. 187), welche groBe Genauigkeit er irrtiim- 
licherweise der Beobachtung der inneren Beriithrungen des Planeten und der 
Sonne zuschrieb. 

Seit jener Zeit sind Merkurdurchginge haufig beobachtet worden; 
indessen ist ihr wissenschaftlicher Nutzen nur gering. Zur Bestimmung 
der Sonnenparallaxe eignen sie sich wegen der gréBeren Entfernung des 
Merkur von uns weit weniger als die Venusdurchginge, und auch fiir die 
Erkenntnis seiner physischen Beschaffenheit 1a8t sich, da der Planet uns 
dabei seine dunkle Seite zukehrt, nur wenig erwarten. 

Da die Sonne immer in der Nahe eines Knotens der Merkurbahn stehen 
mu8, wenn ein Durchgang stattfinden soll, so kénnen die Durchginge nur 
in zwei, etwa sechs Monate voneinander entfernt liegenden Zeiten eintreten, 
und zwar geschieht dies beim Merkur im Mai und November. Durchginge 
finden 1924 Mai 7, 1927 November 8, 1937 Mai 10 statt. 


2. Intramerkurielle Planeten. 


In der Gegenwart entspringt das gréBte an den Merkurdurchgangen 
haftende Interesse aus der SchluBfolgerung, welche Leverrier und spater 
Bauschinger aus einer eingehenden Vergleichung der vor 1848 beobachteten 
Durchgange mit der durch die Gravitationstheorie bestimmten Bewegung 
des Merkur gezogen haben. Diese Vergleichung lehrt nimlich, da8 das Perihel 
der Merkurbahn sich im Jahrhundert um etwa 40’ schneller bewegt, als 
es dies infolge der Anziehung aller bekannten Planeten unseres Sonnen- 
systems tun sollte (vgl. S. 82). Nun fordert die Einsteinsche Relativitits- 
theorie zwanglos ohne weitere Hypothese eine Bewegung des Merkurperihels in 
dem tatsachlich beobachteten Betrage von 40’, und das ist eine der stirksten 
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Stiitzen fiir diese Theorie (vgl. S. 75). Da sich jedoch diese Bewegung auch 
durch die Einwirkung eines Planeten oder einer Gruppe von kleineren Planeten 
zwischen Merkur und Sonne erklaren laBt, eine Hypothese, die schon von 
Leverrier ausgesprochen wurde, ist die Frage, ob solche Planeten wirklich 
existieren, von groBer Wichtigkeit. 

Was zunichst altere Wahrnehmungen betrifft, so wird Leverriers Hypo- 
these scheinbar dadurch gestiitzt, daB verschiedene Beobachter den Vor- 
iibergang dunkler Korper vor der Sonnenscheibe verzeichnet haben, die das 
Aussehen von Planeten hatten und fiir Flecke zu rasch voriibergingen. Wolf 
hat 19, von 1761 bis 1865 reichende Wahrnehmungen ungewohnlicher Er- 
scheinungen auf der Sonnenscheibe gesammelt, deren Beobachter aber, mit 
zwei oder drei Ausnahmen, simtlich als Astronomen so gut wie unbekannt 
sind. Andererseits ist die Sonne seit etwa 100 Jahren bestandig durch Manner 
wie Schwabe, Carrington, Sporer und andere beobachtet worden, und keiner 
von diesen hat je etwas Derartiges bemerkt. Insbesondere aber hat man, ob- 
wohl die Sonne seit vielen Jahren auf mehreren Sternwarten taiglich, wenn 
es das Wetter erlaubt, photographiert wird, doch auf den zahllosen photo- 
graphischen Aufnahmen nie ein verdachtiges Objekt gefunden. Daf Planeten 
vor der Sonnenscheibe in solcher Zahl von Liebhabern der Sternkunde ge- 
sehen worden, aber allen geiibten Astronomen entgangen sein sollten, ist 
im hochsten Grade unwahrscheinlich. 

Das starkste Argument aber gegen die Auffassung dieser Erscheinungen 
als intramerkurielle Planeten besteht darin, daB der Durchgang eines solchen 
Himmelskérpers durchaus kein seltenes Phinomen sein kénnte, sondern sich 
notwendig in gewissen Intervallen, die von seinem Sonnenabstand und der 
Neigung seiner Bahn abhangen, wiederholen miBte. Nehmen wir z. B. eine 
Neigung von 10° an, die gré8er wire als die irgendeines der Hauptplaneten, 
und eine Entfernung von der Sonne, die halb so groB ist als die des Merkur, 
so wiirde der Planet durchschnittlich einmal im Jahre die Sonnenscheibe 
passieren, und seine sukzessiven Durchginge wiirden entweder nahe an 
demselben Tage des Jahres oder ein halbes Jahr spiater stattfinden. Die 
erwihnten vermeintlichen Durchginge fallen nun auf alle Jahreszeiten, und 
wir miBten, wenn wir sie fiir reell halten wollten, logischerweise schlieBen, 
daB die Durchginge dieser verschiedenen Planeten oftmals im Jahre wieder- 
kehren und dennoch der Nachforschung aller guten Beobachter entgehen, 
obschon sie gelegentlich von Ungeiibten gesehen werden. Dies ist eine ge- 
niigende reductio ad absurdum der Behauptung ihrer Realitat. Wollte man 
sagen, die Bahnneigung kénne viel groBer als 10° sein, und die Durchgange 
wiirden infolgedessen viel seltener eintreten, so hieBe dies nur, eine Hypothese 

- durch eine zweite, noch unwahrscheinlichere stiitzen wollen. 

Miissen wir also die von verschiedenen Seiten als Tatsache verzeichneten 

Durchginge solcher Planeten unbedingt bestreiten, so ist eine andere Frage 
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doch die, ob diese Planeten, ihre Existenz vorausgesetzt, nicht unter ganz 
besonders giinstigen Bedingungen auBerhalb der Sonne sichtbar werden 
kénnen. Fast die einzige Méglichkeit hierzu bieten totale Sonnenfinsternisse, 
und in der Tat schien, nachdem alle fritheren Sonnenfinsternisse gleichfalls 
zu einem negativen Resultate gefiihrt hatten, die vom 29. Juli 1878 einiges 
Licht iiber die wichtige Frage verbreiten zu wollen. Diese Sonnenfinsternis 
war im gréBten Teile der Vereinigten Staaten sichtbar, und sie wurde dort an 
den verschiedensten Punkten von zahlreichen Astronomen beobachtet. In 
Denver beobachteten Watson und Swift, beide in der ausgesprochenen Ab- 
sicht, wenigstens einen Teil der verfiigbaren Zeit nur auf das Suchen des 
oder der hypothetischen Planeten zu verwenden, und beiden ist es in der 
Tat gegliickt, Objekte zu finden, die zunachst fiir Planeten gehalten werden 
konnten. Weitere Untersuchungen haben aber mit Sicherheit ergeben, dab 
die fraglichen Objekte doch nur Fixsterne waren. Auch die spateren totalen 
Sonnenfinsternisse haben in dieser Bezichung nur negative Resultate ergeben. 
Neuerdings hat man zur Aufsuchung intramerkurieller Planeten einen aus- 
sichtsreicheren. Weg eingeschlagen, indem man wahrend der totalen Sonnen- 
finsternisse die Umgebung der Sonne photographiert. Obwohl die so erhal- 
tenen Platten zum Teil alle Fixsterne bis zur neunten GroBenklasse zeigen, 
ist es doch nicht gelungen, mit Sicherheit unbekannte Objckte auf ihnen zu 
finden, und die Wahrscheinlichkeit der Existenz intramerkurieller Planeten 
von irgend betrachtlicher Gré8e ist dadurch verschwindend klein geworden. 

Hiernach steht fest, daB, wenn die Bewegung des Merkurperihels von 
der Wirkung einer Gruppe von Planeten innerhalb der Merkurbahn her- 
riihrt, diese auBerst klein sein miissen. Um aber die beobachtete Wirkung 
auf Merkur hervorzubringen, muB ihre gesamte Masse von derselben GréBen- 
ordnung sein wie die des Merkur; ihre Anzahl miiBte also sehr groB sein und 
sich auf Zehntausende belaufen, so daB sie zusammen héchstens als wolken- 
artige Massen erscheinen kénnten. Nun haben wir in dem Zodiakallicht eine 
derartige Masse, und Seeliger hat die Hypothese, daB die das Zodiakallicht 
erzeugende Materie die Bewegung des Merkurperihels verursache, genau 
verfolet und die erforderliche Dichtigkeit dieser Materie berechnet. 

Dieselben Einwande, die wir hier gegen die Existenz der intramerkuriellen 
Planeten erhoben haben, lassen sich auch, wenngleich nicht in ganz so starkem 
Grade, gegen die von Charlier auf Grund der Bodeschen Reihe (vel. S. 267) 
unmittelbar auBerhalb der Merkurbahn vermuteten Planeten geltend machen. 
Solche Planeten wiirden seltener als intramerkurielle vor der Sonne voriiber- 
gehen, ja wahrscheinlich sogar ebenso selten oder noch seltener als Merkur 
selbst. Immerhin bleibt es auch in diesem Falle merkwiirdig, da noch nie- 
mals einer von ihnen vor der Sonne von einem zuverlassigen Beobachter 
wahrgenommen worden ist. 
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3. Venus. 


Venus (9) bewegt sich etwa in der Mitte zwischen den Bahnen des 
Merkur und der Erde in einem mittleren Abstande von 108 Millionen Kilo- 
metern um die Sonne. Ihre Bahn nahert sich der Kreisform mehr als die 
irgend eines anderen der Hauptplaneten. Ihr Durchmesser betragt 12300 km; 
sie ist also nur wenig kleiner als die Erde. Auch ihre Dichte unterscheidet 
sich nur wenig von der der Erde, sie betragt naimlich 0.9 der Erddichte. Die 
Masse ist nach Newcomb 1/, 9999, nach eimer neueren Untersuchung von 
Cowell 4/s 99999 der Sonnenmasse. 

Nachst Sonne und Mond ist Venus das glanzendste Gestirn des Firma- 
ments; sie erzeugt zuweilen selbst deutliche Schatten. Ihre gré8te Elongation 
oder Winkelentfernung von der Sonne betrigt etwa 45°, und man sieht sie 
daher abends, bei éstlicher Ausweichung, am Westhimmel, dagegen des 
Morgens, wenn sie westlich von der Sonne steht, am Osthimmel. Die Alten 
bezeichneten sie als Hesperus und Phosphorus, Abend- und Morgenstern, 
je nachdem sie des Abends nach Sonnenuntergang oder frih vor Sonnen- 
aufgang sichtbar war. Man meint, da vor dem Entstehen einer wissen- 
schaftlichen Astronomie Hesperus und Phosphorus fiir zwei verschiedene 
Gestirne gehalten wurden, und da ihre Identitat erst festgestellt wurde, 
nachdem man bemerkt hatte, da8 der eine aus den Sonnenstrahlen hervor- 
tauchte, bald nachdem der andere in ihnen verschwunden war. 

Dem unbewaffneten Auge zeigt sich Venus als Stern, der von anderen 
Sternen nur durch intensiveren und ruhigeren Glanz verschieden ist. Aber 
schon Galilei fand, als er das Fernrohr auf sie richtete, daB sic von erheblichem 
Durchmesser erschien und Phasen, ahnlich wie der Mond, zeigte. Da er 
sich erst durch lingere Beobachtung von der Realitét seiner Entdeckung 
tiberzeugen, aber sich zugleich ihre Prioritaét sichern wollte, so publizierte 
er das folgende Anagramm: 

Haec immatura a me jam frustra leguntur o. y. 
(Diese unreifen Dinge werden jetzt vergebens von mir gelesen), 


welches er spiter durch Umstellung der Buchstaben in die Worte umsetzte: 


Cynthiae figuras aemulatur mater amorum 
(Cynthias Gestalten [Phasen] ahmt die Mutter der Licbe nach). 

Die Anderungen im Aussehen und in der scheinbaren GroBe der Venus 
sind sehr bedeutend. Wenn sie sich nahe ihrer oberen Konjunktion hinter 
der Sonne befindet, ist sie mehr als 250 Millionen Kilometer von uns entfernt 
und bietet den Anblick eines kleinen runden Scheibchens von ungefahr 10’ 
Durchmesser. Wenn sie der Erde am nachsten steht, in unterer Konjunktion, 
ist sie nur 40 Millionen Kilometer entfernt und wiirde, wenn tiberhaupt sicht- 
bar, mehr als 60’’ Durchmesser haben; da sie dann aber auf derselben Seite 
der Sonne steht wie die Erde, so kehrt sie uns, wie der Mond zur Zeit des 
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Neumondes, die dunkle Seite zu, ist also unsichtbar. Zwischen diesen beiden 
Lagen durchlauft sie, wie Fig. 141 zeigt, alle Phasen. Halb erleuchtet ist 
sie in der dstlichen und westlichen gréBten Elongation (gleichsam erstes 
Viertel in ersterer, letztes Viertel in letzterer); je naher sie der Erde kommt, 
desto schmaler, aber auch gréBer wird die Sichel. Trotzdem sind nach den 
Untersuchungen Miillers die Schwankungen der Helligkeit der Venus viel 
veringer, als man bis dahin geelaubt hatte. In der Nahe der oberen Kon- 
junktion bleibt die Helligkeit sehr lange konstant, wachst dann langsam 
bis zur gréBten Helligkeit, welche ungefiihr 35 Tage vor der unteren Kon- 
junktion eintritt, und nimmt darauf sehr rasch ab. Nach der unteren Kon- 
junktion wiederholen sich die Erscheinungen in umgekehrter Reihenfolge. 
In dem ganzen Zeitraum von 220 Tagen, wahrend dessen die Venus hinreichend 
weit von der Sonne entfernt steht, um bequem photometrisch beobachtet 
werden zu kiénnen (von 60 Tagen nach bzw. vor der oberen Konjunktion 
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Fig, 141, 


bis zu 12 Tagen vor bzw. nach der unteren Konjunktion), schwankt ihre 
Helligkeit tiberhaupt nur um eine GréBenklasse. Ein besonders auffalliger 
,,groBter Glanz‘ tritt also gar nicht ein, entgegen der friiher herrschenden 
Meinung. Wahrend des ganzen erwahnten Zeitraums kann Venus mit bloBem 
Auge bei Tage gesehen werden, natiirlich nur bei giinstigen Luftverhalt- 
nissen und bei Anwendung der nodtigen VorsichtsmaBregeln. Im Maximum 
ihres Glanzes erreicht Venus die GréBe —4.3'), ist dann also etwa 60mal so 
hell als der Stern erster GroBe Arktur. Bei verschiedenen Phasenwinkeln zeigt 
die Helligkeit der Venus ein ganz anderes Verhalten als diejenige des Merkur, 
und wir miissen hieraus auf eine von der des Merkur sehr verschiedene Be- 
schaffenheit der Oberfliche und der Atmosphiire schlieBen. AuBSerordent- 
lich groB (0.59) ist die Albedo der Venus. Die Konjunktionen der Venus folgen 
in Zwischenréumen von ungefahr 584 Tagen auf einander, z. B. 1922 Februar 8 
(obere), 1922 November 24 (untere), 1923 September 10 (obere). 
Begreiflicherweise untersuchte man mit dem Fernrohre sehr bald neben 


1) Eine nahere Erklarung dieser Bezeichnungsweise fiir die Helligkeit findet sich 
in dem Abschnitt ,,Zahl, Helligkeit und Farbe der Sterne‘. 
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den anderen Planeten auch Venus auf Flecke ihrer Oberfliche, aus denen 
man einen SchluB auf die Rotationszeit hatte ziechen kénnen. Im April 
1667 glaubte D. Cassini einen hellen Fleck auf der Venus zu sehen, durch 
dessen Verfolgung an mehreren aufeinander folgenden Abenden er eine Ro- 
tationszeit von 23" bis 24" fand; doch hatte er selbst kein festes Vertrauen 
mu der Richtigkeit dieses Resultates. Sechzig Jahre spater vermutete der 
italienische Astronom Bianchini (Blanchinus), dessen Fernrohr Seite 110 
abgebildet ist, die Existenz verschiedener Flecke auf dem Planeten, die er 
fiir Meere hielt. Indem er dieselben Nacht fiir Nacht beobachtete, glaubte 
er sich zu dem Schlusse berechtigt, Venus brauche zur Umdrehung um 
ihre Achse mehr als 24 Tage. Dieses itiberraschende Resultat wurde von dem 
jiingeren Cassini kritisiert, welcher zeigte, daB Bianchini, der jeden Abend 
den Planeten nur fiir eine kurze Zeit betrachtete und dabei die Flecke stets 
in nahe derselben Position fand, ganz irrtiimlich gefolgert habe, der Planet 
hatte sich nur sehr wenig von Nacht zu Nacht gedreht, waihrend er in Wirk- 
lichkeit eine volle Umdrehung und etwas dariiber gemacht habe. Am Schlusse 
von 24 Tagen wiirde er in der urspriinglichen Lage gesehen werden, mittler- 
weile aber 25 Umdrehungen, anstatt emer einzigen, wie Bianchini annahm, 
gemacht haben. Als endgiiltigen Wert nahm der jiingere Cassini schlieBlich 
eine Rotationsdauer von 23" 22™ an. 

Zwischen 1788 und 1793 wandte Schréter auf Venus eine Beobachtungs- 
methode an, die derjenigen ahnlich war, welche er zur Ermittlung der Merkur- 
rotation benutzt hatte. Er beobachtete naimlich die Horner des Planeten, 
wenn derselbe als Sichel erschien. Indem er nun auch hier wieder gezahnte, 
ungleichférmige Spitzen zu bemerken glaubte und dieses Aussehen wie bei 
Merkur dem Vorhandensein eines hohen Berges zuschrieb, leitete er eine 
Rotationsdauer von 23" 21™ 19° ab. 

Herschel andererseits war nahe um dieselbe Zeit nicht imstande, be- 
stindige Flecke auf der Venus oder UngleichmaSigkeiten der Beleuchtungs- 
grenze sowie Verainderungen der Hérnerspitzen wahrzunehmen. Gelegentlich 
glaubte er zwar Flecke zu erkennen; diese veranderten sich aber so sehr 
und verschwanden so rasch, daB er iiber die Rotation des Planeten nicht 
ins klare kommen konnte. Er vermutete daher, daB Venus von einer Atmo- 
sphire umgeben sei, und dab, wenn etwa gelegentlich besondere Flecke 
gesehen wirden, diese Wolken oder anderen OEE Ga atmospharischen 
Erscheinungen zuzuschreiben seien. 

Auch Beer und Madler, die 1833 bis 1836 die Venus eifrig beobachteten, 
kamen in Hinsicht auf die Flecke und die daraus abzuleitende Rotationszeit 
zu einem negativen Resultat. Wenige Jahre spater glaubte dagegen De Vico 
‘in Rom, die von Bianchini mehr als ein Jahrhundert friher gefundenen 
Flecke wieder entdeckt zu haben, und er leitete aus ihnen als Rotationszeit 
des Planeten 23" 21™ 22° ab. 
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Die sorgfaltigen Beobachtungen Schiaparellis, sowie seine Diskussion aller 
ailteren Beobachtungen haben diesen Astronomen zu dem Resultate gefihrt, 
daB auch Venus, ebenso wie Merkur, eine Rotationszeit besitze, die gleich 
ihrer Umlaufszeit sei, also gleich 225 Tagen. Auch bei Venus vermutete 
Schiaparelli die Bestindigkeit einiger Flecke auf der Oberflache, aber die- 
selben sind sehr zart und daher nur schwer zu sehen. 

Ebenso, wie Schiaparellis Entdeckungen betreffs der Rotationszeit des 
Merkur von anderen Astronomen teils bestatigt worden sind, teils bestritten 
werden, verhalt es sich auch mit seinen Ansichten tiber die Rotation der 
Venus. Namentlich Lowell verteidigte die Annahme einer langen Rotations- 
dauer auf Grund seiner Beobachtungen. Wie auf Merkur, so hat er auch 
auf Venus dunkle, geradlinige Streifen gesehen, deren Wahrnehmung auf 
anderen Sternwarten nicht gegliickt ist, und die daher von der Mehrzahl 
der Astronomen fiir Taéuschung gehalten wurden. Andere Beobachter glauben 
jedoch, die Ansicht, da8 Venus in 24" rotiere, aufrecht erhalten zu kénnen. 
So schlieBt Lau, der neuerdings Venus sorgfaltig beobachtet hat, aus dem 
Erscheinen und Verschwinden eines hellen Fleckes auf eine Rotationszeit 
von etwa 24". Auch hat Lau, wie schon einige andere Beobachter vor ihm, 
auf Venus weibe Polflecke, ahnlich wie auf Mars, gesehen. 

Bei der Beurteilung aller dieser verschiedenen Angaben ist zu bedenken, 
daB die Beobachtung des Oberflaichendetails der beiden inneren Planeten 
auBerordentlich schwierig ist, und da8 dabei selbst der geschickteste und 
gewissenhafteste Beobachter leicht Tauschungen unterliegen kann, die physio- 
logischer Natur sind. Die Untersuchungen Villigers an seitlich beleuchteten, 
weiben Kugeln haben gezeigt, daB auf solchen zarte, dunkle Flecke aufzu- 
treten scheinen, die von verschiedenen Personen gleichartig gesehen werden; 
derartige Erscheinungen werden auch bei der Betrachtung sehr heller Pla- 
netenscheiben zustande kommen und die Beobachtungen verfalschen. 

Nach dem Gesagten mu es als hichst erwiinscht bezeichnet werden, 
eine Methode zur Bestimmung der Rotationsdauer der Venus zu besitzen, 
welche von allen diesen Schwicrigkeiten frei ist. Kine solche Methode ist in 
der Tat vorhanden: sie besteht in der Anwendung des Dopplerschen Prin- 
zips, nach welchem die Spektra, die von verschiedenen Teilen des Randes 
der Planetenscheibe herrithren, gegeneinander verschoben erscheinen; aus 
der GréBe der Verschicbung kann man die Dauer der Rotation berechnen. 
Nur ist die Anwendung dieser Methode auf Venus auBerordentlich schwiecrig, 
weil die hier in Betracht kommenden Geschwindigkeiten sehr gering sind. 
Daher ist man denn auch bisher auf diesem Wege ebenfalls zu widersprechenden 
Resultaten gelangt, indem Belopolsky in Pulkowa eine kurze Rotations- 
periode, Shpher auf der Lowell-Sternwarte in Amerika dagegen eine lange 
gefunden hat, wie sie den Behauptungen von Schiaparelli und Lowell ent- 
spricht. Es ist aber trotzdem vorauszusehen, daB die Frage der Rotationszeit 
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auf diese Weise entschieden werden wird, und vielleicht wird sich die spek- 
troskopische Methode auch auf Merkur anwenden lassen, bei dem die Schwierig- 
keiten allerdings noch gré8er sind. 

Wahrend in dem alten Streit um die Rotationsdauer der Venus, ob 
etwa 24 Stunden oder 225 Tage, die neueren Beobachtungen fiir die kurze 
Dauer zu sprechen scheinen, gibt es auch ein indirektes Argument zugunsten 
der kurzen Dauer. Wiirde namlich die Rotationsdauer 225 Tage betragen, 
so wiirde Venus, da ihre Umlaufszeit um die Sonne auch 225 Tage be- 
tragt, der Sonne immer dieselbe Seite zukehren, genau wie der Mond immer 
dieselbe Seite derErde zukehrt. Die dauernd von der Sonne bestrahlte Hilfte 
der Venus miiBte sehr hei8 werden, die Feuchtigkeit auf dieser Seite wiirde 
verdampfen und sich auf der anderen, dauernd dunklen und kalten Hiltfte 
des Planeten als Schnee und Eis niederschlagen. Es wire dann kaum anzu- 
nehmen, da der Planet gleichma8ig von einer dichten Wolkenschicht bedeckt 
sein kénnte, wie es der Fall zu sein scheint aus Griinden, die sogleich naher 
besprochen werden sollen. 

Die Beobachtungen verschiedener Astronomen sowie der Anblick der 
Venus in der Nahe der unteren Konjunktion, endlich die bei den Venus- 
durchgingen beobachteten Erscheinungen machen die Existenz einer 
wolkenreichen Atmosphiare sehr wahrscheinlich. Wenn Venus als schmale 
Sichel erscheint, ist 6fters auch der der Sonne fernere Rand erleuchtet ge- 
sehen worden, so da sie als vollstandige, von einem feinen Lichtsaum um- 
gebene Scheibe erschien; ein solcher Lichtsaum ist auch bei den Venus- 
durchgaingen bemerkt worden. Zum ersten Male wurde diese Erscheinung 
von Thorman Bergman in Upsala beim Venusdurchgang von 1761 beob- 
achtet; eine Bestitigung erfolgte durch Rittenhouse in Philadelphia beim 
Venusdurchgange von 1769. Als Venus etwa halb in die Sonnenscheibe ein- 
getreten war, erschien derjenige Teil des Planetenrandes, der auBerhalb der 
Sonne war, erleuchtet, so dab der UmriB des ganzen Planeten gesehen werden 
konnte. Da diese Wahrnehmung durch andere Beobachter nicht bestatigt 
wurde, so scheint sie keine Aufmerksamkeit erregt zu haben. Indessen 
fanden Sehréter 1790 und Midler 1849, daB, als Venus nahe ihrer unteren 
Konjunktion war, die erleuchtete Sichel sich tiber mehr als einen Halb- 
kreis ausdehnte. 

Weitere Beobachtungen dieser Art wurden von Prince in Uckfield (Ene- 
land) im September 1863 und von Lyman in New Haven (Vereinigte Staaten) 
im Dezember 1866 angestellt. Zu diesen beiden Zeitpunkten war Venus in 
der unteren Konjunktion sehr nahe ihrem Knoten, passierte demnach fast 
die von der Erde zur Sonne gezogene Linie. Bei Priifung der schmalen Sichel 
‘des Planeten mit einem maBig vergréBernden Fernrohre konnten die Beob- 
achter den ganzen Umrif der Planetenscheibe sehen, indem sich ein freilich 
auBerst zarter Lichtfaden um die der Sonne fernere Seite zog. Ahnliche Wahr- 
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nehmungen sind in der Folge noch von mehreren anderen Beobachtern ge- 
macht worden. Nach Russell lassen sie sich durch Dammerungserscheinungen 
in der Atmosphire der Venus zwanglos erklaren, ohne daB man diese Atmo- 
sphire als iibermiBig hoch und dicht anzunehmen braucht. 

Trotz der tibereinstimmenden Zeugnisse von Rittenhouse, Madler und 
Lyman wurde die Tragweite ihrer Beobachtungen in Beziehung auf das 
wihrend des Venusdurchganges von 1874 zu Erwartende ganzlich tibersehen. 
Viele Beobachter waren dementsprechend sehr iiberrascht, zu finden, daB, 
als Venus zum Teil innerhalb, zum Teil auBerhalb der Sonnenscheibe stand, 
der Umri8 des Teiles auBerhalb der Sonne an einer zarten, sich an ihm hin- 
ziehenden Lichtlinie unterschieden werden konnte. In einigen Fallen wurde 
die Zeit der inneren Berithrung beim Austritte des Planeten verloren, da der 
Beobachter irrtiimlich diese Lichtlinie fiir den letzten Sonnenstrahl hielt. 
Auch bei dem Venusdurchgange von 1882 wurde der Lichtring gesehen und 
wirkte wiederum stérend auf die Beobachtungen ein. 

Das Spektroskop gibt keine Andeutung, da die Atmosphare der Venus 
eine betriachtliche Absorption auf das Licht, welches sie durcheilt, ausiibt. 
In dem vom Planeten reflektierten Lichte werden weder neue Spektrallinien 
gefunden, noch weicht das Spektrum mit Sicherheit vom normalen Sonnen- 
spektrum ab, mit der Ausnahme vielleicht, daB einige tellurische Absorp- 
tionsstreifen etwas verstirkt werden (Vogel). Es wiirde dies anzeigen, daf 
die Atmosphiire der Venus hinsichtlich ihrer Beschaffenheit nicht in irgend 
bemerklichem Grade von unserer eigenen abweicht, oder wenigstens, daB sie 
nicht Gase enthilt, welche eine besondere selektive Absorption auf das Licht 
ausiiben. Indessen besteht auch die Méglichkeit, daB das Sonnenlicht iiber- 
haupt nicht tief in die Atmosphire des Planeten eindringt, sondern schon 
in den oberen Schichten derselben von Wolken reflektiert wird. Die Schliisse 
aus den spektroskopischen Beobachtungen sind daher nicht unbedingt be- 
weisend. 

Viele Astronomen haben die dunkle Seite der Venus schwach er- 
leuchtet gesehen, ahnlich, nur in weit geringerem Grade, wie man an klaren 
Abenden zwischen Neumond und erstem Viertel die nicht beleuchtete Mond- 
seite sehen kann. Es ist bekannt, daf beim Monde die dunkle Hemisphire 
durch das von der Erde reflektierte Licht sichtbar wird. Fiir Venus aber 
ist das Erdenlicht bei weitem nicht stark genug, um ihre dunkle Seite sicht- 
bar zu machen. Da also keine geniigend helle auBere Lichtquelle existiert, 
so hat man das schwache Leuchten einer Phosphoreszenz der Oberfliche 
des Planeten zugeschrieben. Ware ein solches Leuchten unter giinstigen 
Bedingungen stets wahrzunehmen, so wiirde man bei Annahme dieser Er- 
klarungsweise keiner ernsten Schwierigkeit begegnen. Da es aber nur selten 
gesehen wird, so ist schwer zu begreifen, wie eine bloB zeitweilige Ursache 
auf einmal so auf die Oberflache ees Planeten von der GréSe unserer Erde 
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wirken sollte, daB dieselbe leuchtend wird. In der Tat macht es nun ein 
Umstand wahrscheinlich, da die ganze Erscheinung auf irgend einer noch 
unerklarten optischen Tauschung beruht. Jenes Leuchten wird namlich fast 
immer am Tage oder in der hellen Daimmerung wahrgenommen, selten in der 
Dunkelheit. Ein solches mattes Licht miiBte aber eigentlich in der Nacht 
leichter als am Tage gesehen werden. Hierin liegt offenbar ein Widerspruch, 
und solange dieser nicht aufgeklart ist, sind wir vielleicht ebenso berechtigt, 
an eine optische Tauschung zu glauben, als einen objektiven Grund anzu- 
nehmen. Erwahnt muf noch werden, da8 Vogel und Lohse 1871 in Bothkamp 
zwar auch diesen Lichtschein an verschiedenen Tagen gesehen haben; er 
verbreitete sich aber nicht tiber die ganze Nachtseite, sondern war nur bis 
30° oder 40° von der Beleuchtungsgrenze zu verfolgen. Vogel la8t unent- 
schieden, ob wir es hier mit einem durch eine sehr dichte Atmosphiare her- 
vorgerufenen Dammerungsphanomen oder mit einer spontanen, elektrischen 
Lichtentwicklung zu tun haben. Vielleicht beruht indessen auch diese Beob- 
achtung auf einer optischen Tauschune. 4 

Man kann die Fehler, denen Beobachtungen mit unvollkommenen In- 
strumenten unterworfen sind, nicht besser illustrieren, als durch die Beob- 
achtungen eines hypothetischen Satelliten der Venus, die im 17. und 18. 
Jahrhundert gemacht worden sind. Im Jahre 1672 und dann wieder 1686 
sah D. Cassini ein schwaches Objekt nahe der Venus, welches, wie sie, eine 
Phase zeigte. Aber er sah es nur in diesen beiden Fallen. Ein ahnliches 
Objekt wurde von Short in England am 23. Oktober 1740 wahrgenommen. 
Der Durchmesser des Objekts war ein Drittel von dem der Venus, und es 
zeigte wiederum eine ahnliche Phase. Verschiedene andere Beobachter be- 
merkten dasselbe zwischen 1760 und 1764. Lambert ging selbst so weit, aus 
allen diesen Beobachtungen eine Bahn zu berechnen; aber es war eine Bahn, 
in welcher kein Satellit die Venus umkreisen kénnte, wenn nicht die Masse 
der letzteren zehnmal so groB wire, als sie wirklich ist. Anderthalb Jahr- 
hunderte sind seitdem verflossen, ohne da man den Satelliten wiedergesehen 
hat, und die Tatsache, daB der Planet in dieser Zeit mit weit besseren Fern- 
rohren als friiher gepriift worden ist, beweist hinreichend, daB das Objekt 
in Wirklichkeit nicht vorhanden gewesen ist. 

Wie jene Beobachter, die es zu sehen glaubten, so getauscht werden 
konnten, ist jetzt nach so langer Zeit nicht mit GewiBheit zu sagen. Mit 
groBer Wahrscheinlichkeit kénnen wir indessen behaupten, daB sie in einigen 
Fallen durch die falschen Bilder irregefiihrt wurden, welche sehr helle Objekte 
bis zu einem gewissen Grade in jedem Fernrohre geben, und die durch das 
Licht hervorgerufen werden, welches von der Hornhaut des Auges nach der 
. nachsten Oberfliche des Okulars und von da guriick zum Auge reflektiert 
wird. Ahnliche falsche Bilder entstehen mitunter auch durch Reflexion des 
Lichtes zwischen den Oberflichen der verschiedenen Linsen des Okulars, 
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und Aufgabe des Beobachters ist es, sie von wirklichen Objekten unter- 
scheiden zu lernen. Sie kénnen auch durch fehlerhafte Justierung der Okular- 
linsen entstehen und dann, sobald das wirkliche Objekt im Zentrum des 
Gesichtsfeldes ist, fiir einen Augenblick selbst den erfahrensten Beobachter 
tiuschen. Nicht in allen Fallen, in denen der Venusmond gesehen wurde, 
ist indessen diese Erklarung befriedigend, da einige der Beobachter sich 
davon tiberzeugt haben, da8 ein falsches Bild nicht vorlag. Gerade fiir diese 
Falle ist es aber Stroobant gelungen, nachzuweisen, da8 zu den betreffenden 
Zeiten ein heller Fixstern nahe bei der Venus stand, und da dieser fiir einen 
Satelliten angeschen wurde. 

Uber die Voriibergange der Venus vor der Sonne und deren Bedeutung 
fiir die Bestimmung der Sonnenentfernung haben wir frither gesprochen. 


4. Die Erde. 


Unsere Erde (6) ist der dritte Planet nach der Reihenfolge der Entfernung 
von der Sonne und der gréSte in der Gruppe der vier sonnennahen Plancten. 
Thre mittlere Entfernung von der Sonne betragt etwa 149% Millionen Kilo- 
meter; aber die Entfernung ist Anfang Januar eines jeden Jahres um 2% 
Millionen Kilometer geringer und Anfang Juli um ebensoviel gréBer als dieses 
Mittel. Die wirkliche Distanz variiert also zwischen 147 und 152 Millionen 
Kilometer. Wie friiher bereits bemerkt, sind diese Zahlen um héchstens 
170000 Kilometer unsicher. 

DaB die Erde in 24" um ihre Achse rotiert, haben wir schon friiher aus 
der scheinbaren taglichen Umdrehung des Himmelsgewolbes geschlossen. Es 
lassen sich aber auch direkte, experimentelle Beweise fiir die Rotation der 
Erde beibringen, und wenigstens die bekanntesten von ihnen sollen hier 
kurz dargelegt werden. 

Schon Newton erkannte ganz klar, daB ein aus groBer Hohe herabfallen- 
der Kérper infolge der Erdrotation eine dstliche Abweichung von der senk- 
rechten Fallrichtung zeigen mu. Kin in einer gewissen Hohe, z. B. auf der 
Spitze eines Turmes, befindlicher Gegenstand wird sich nimlich wegen seiner 
erdBeren Entfernung von der Erdachse infolge der Erdrotation linear schneller 
von West nach Ost bewegen als ein senkrecht unter ihm (am FuSe des Turmes) 
befindlicher. Fallt der Gegenstand von der Spitze des Turmes herab, so 
behalt er jene gréBere lineare Geschwindigkeit bei, er wird also nicht genau 
senkrecht herabfallen, sondern etwas nach Osten hin abweichen. Diese 
theoretisch erforderliche dstliche Abweichung experimentell nachzuweisen, 
ist indessen sehr schwierig, denn sie ist nur sehr gering, und mancherlei 
stérende Ursachen, z. B. Luftstrémungen, kénnen den Effekt ganzlich ver- 
wischen. GréBere Versuchsreihen dieser Art sind von Gueliclmini in Bologna 
(1792), Benzenberg in Hamburg (1802) und in Schlebusch (1804), Reich in Frei- 
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berg in Sachsen (1831) und Hall in Cambridge, Mass. (1902) ausgefiihrt werden. 
Reich, der seine Untersuchungen in einem Minenschacht ausfiihrte und iiber 
eine Fallhéhe von 158.5 m verfiigte, konstatierte eine éstliche Abweichung 
des fallenden Kérpers von 28.4 mm, wahrend die Theorie eine solche von 
27.5 mm erforderte, so da also Experiment und Theorie in naher Uber- 
einstimmung standen. Ohne die Rotation der Erde ware jene Abweichung 
nicht verstandlich. 

Eine weitere Methode, die Erdrotation unmittelbar sichtbar zu machen, 
wurde von Foucault ersonnen; das ,,Foucaultsche Pendelexperiment‘ hat 
eroBe Berithmtheit erlanet, da es tatsaichlich einen auf erordentlich sinn- 
falligen Beweis fiir die Erdrotation lefert. 

Denken wir uns tiber einem Pole der Erde ein Fadenpendel aufgehinet, 
welches frei in jeder beliebigen Ebene schwingen kann. Dieses Pendel werde 
nun in einer bestimmten Ebene in Schwingungen versetzt; bei gecigneter 
Anordnung des Versuches wird es diese Schwingungen lange Zeit hindurch 
beibehalten, und zwar werden sie immer in derselben Ebene erfolgen, da 
keinerlei Grund vorliegt, weshalb diese Ebene sich andern sollte. Die Erd- 
rotation wird nun bewirken, daB die Erde sich unter dem Pendel dreht; da 
der Beobachter aber die Drehung der Erde mitmacht, so wird es scheinen, 
als ob es die Schwingungsebene des Pendels sei, welche sich dreht, und nicht 
die Erde. Nach einer Stunde wird die Schwingungsebene um 1/,, von 360° 
oder um 15° von ihrer Anfangsrichtung abweichen, nach 12" wiirde das 
Pendel in entgegengesetzter Richtung zu schwingen scheinen wie zu Be- 
ginn, nach 24” wiirde alles wieder so sein wie zu Anfang. Die Drehung der 
Schwingungsebene wird in entgegengesetzter Richtung vor sich zu gehen 
scheinen wie die der Erde, am Nordpol also im Sinne der Bewegung des 
Uhrzeigers. 

Am Aquator findet eine solche Drehung der Schwingungsebene eines 
Fadenpendels offenbar nicht statt, wie eine leichte Uberlegung zeigt. Auf 
allen iibrigen Breitenkreisen aber wird sie auftreten, und zwar wird die 
Drehung um so rascher sein, je naher der Beobachtungsort einem der Pole 
ist. In unseren Breiten (52°) betragt die stiindliche Drehung des Foucault- 
schen Pendels fast 12°. 

Foucault fiihrte sein Experiment zuerst 1851 im Pantheon in Paris 
offentlich vor und erregte damit groBes Aufsehen. Damit die Pendelschwin- 
gungen hinreichend langsam sind und fiir eine gréBere Zeitdauer erhalten 
bleiben, wahlt man fiir das Experiment Pendel von sehr groBer Linge, die 
aus einer an einem Faden befestigten, ziemlich schweren Kugel bestehen. 
Hochst merkwiirdig ist die Tatsache, daB schon im siebzehnten Jahrhundert 
Viviani in Florenz die durch die Erdrotation verursachte scheinbare Drehung 
der Schwingungsebene der Pendel wahrgenommen hat, ohne indessen eine 
Erklarung dafiir geben zu kénnen. 
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AuBer seinem Pendelexperiment erfand Foucault noch eine andere 
Methode, um die Rotation der Erde direkt zu beweisen. Ein in rascher Um- 
drehung befindlicher Kreisel setzt bekanntlich Anderungen der Lage seiner 
Achse einen starken Widerstand entgegen. Hangt man nun einen Kreisel 
so auf, daB seine Achse in jede beliebige Richtung gebracht werden kann, 
und da8 er in jeder dieser Lagen im Gleichgewicht ist, und versetzt ihn in 
rasche Rotation, so wird die Achse die Richtung im Raume, in die sie anfangs 
eingestellt war, unverindert beibehalten, ihre Lage gegen die rotierende 
Erde also zu andern scheinen, wenn jene Anfangslage passend gewahlt ist. 
Man nennt einen solchen Apparat ein Gyroskop; das Prinzip desselben 
findet Anwendung in den sogenannten Kreiselkompassen fiir Schiffe. 

Noch andere experimentelle Beweise fiir die Rotation der Erde zu er- 
ortern, wiirde hier zu weit fiihren. So kénnen leider auch die sinnreichen 
Versuche, die Hagen auf der Sternwarte des Vatikans mit dem ,,I[sotomeo- 
eraph‘‘ genannten Apparat ausgefithrt hat, hier nicht naher erklart werden. 

Vieles von dem, was wir die Astronomie der Erde nennen koénnten — 
wie die Linge des Jahres, die Schiefe der Ekliptik, die Ursache der Anderungen 
in den Jahreszeiten und in der Tageslainge, ferner die Gestalt, GroBe und 
Dichtigkeit der Erde —, ist in fritheren Kapiteln schon behandelt worden, so 
daf hier nur weniges von rein astronomischem Charakter hinzuzufiigen ist. 
Die Darstellung ihrer speziellen Oberflachengestaltung und der Erscheinungen 
der Atmosphiare gehért mehr in das Gebiet der Geographie und Meteorologie, 
als in das der Astronomie. Aber die physische Beschaffenheit der Erde gibt 
zu verschiedenen Fragen Anla8, bei deren Behandlung astronomische Be- 
trachtungen ins Spiel kommen. 

Wichtig ist besonders die Betrachtung titber den Zustand der groBen 
inneren Masse unseres Planeten. Es ist bekannt, daB sich beim Eindringen 
in das Innere der Erde eine Temperaturerhéhung bemerkbar macht, die 
an verschiedenen Orten verschieden ist. In der Regel betragt die geothermische 
Trefenstufe, d. h. der Tiefenunterschied, welcher eine Temperaturzunahme 
von 1° C bedingt, etwa 30 m bis 40 m, doch hat man auch Werte der Tiefen- 
stufe von wenigen Metern bis mehr als 100 m beobachtet. Wegen der héheren 
Temperatur im Innern der Erde mu8 nun durch Leitung von den wirmeren 
zu den kilteren Teilen ein Warmeausgleich stattfinden. Wiirde also nicht 
vom Innern her die Warme stetig erginzt, so wiirde die Ungleichheit durch 
Abkihlung der warmeren Schichten bald verschwinden. Die Temperatur- 
zunahme kann deshalb nicht etwas rein Obérflachliches sein, sondern muB 
sich in eine groBe Tiefe fortsetzen, und in einer Tiefe von etwa 200 Kilometern 
wiirden wir vermutlich eine Hitze finden, die die meisten der auf der Ober- 
flache befindlichen Gesteine zum Schmelzen briachte. 

Man ist so zu der Hypothese gefiihrt worden, daB die Erde eine Kugel 
geschmolzener Materie sei, umgeben von einer relativ diinnen, festen Kruste, 
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und man muS zugeben, daB geologische Tatsachen, sowie kosmogonische 
Betrachtungen, auf die wir spater eingehen werden, dieser Anschauung im 
ganzen giinstig sind. Die Schweremessungen zeigen, daB das spezifische 
Gewicht der Erde unter den Kontinenten im allgemeinen geringer ist als 
unter den Ozeanbecken, ein Ergebnis, das mit dieser Theorie in vélligem 
Einklange steht+). Die schweren Massen wiirden, indem sie auf das innere 
Fluidum driicken, die umgebenden leichteren Massen zu erheben streben, 
und wenn beide im Gleichgewichte waren, wiirden die letzteren die héheren 
sein, ebenso wie ein schwimmender Block Tannenholz hoher aus dem Wasser 
hervorragt als ein gleich groBer Block Kichenholz. Die in vielen Gegenden 
so haufigen heiBen Springquellen zeigen, daB es im Erdinnern zahlreiche 
heiBe Regionen gibt, und diese Hitze kann nicht wohl rein lokal sein, weil 
sie sich dann rasch verteilen wiirde. Die Geologen finden aber das stirkste 
Argument fiir jene Theorie in den Vulkanen, denn die Lavastrome, welche 
diesen seit Tausenden von Jahren entstrémen, beweisen, daB im Innern der 
Erde groBe Massen geschmolzener Materie vorhanden sind. 

Aber die fiir die Annahme eines gliihendflissigen Erdinnern angefithrten 
Griinde kénnen doch nicht als stichhaltig angesehen werden. Der haupt- 
sichlichste von ihnen, die Zunahme der Temperatur mit der Tiefe, scheidet 
aus, wenn man annimmt, daB.die Erdkruste Radium enthalt. Nach Liebenow 
geniigt zur Erklarung der inneren Erdwarme als Folge der durch radio- 
aktiven Zerfall frei werdenden Warme schon ein Radiumgehalt von 1/5599 mg 
in 1 chm; das entsprache, auf die Oberflache konzentriert gedacht, einer 6 cm 
dicken Schicht Joachimsthaler Pechblende. 

Weit entscheidender als diese immerhin recht hypothetischen Erwa- 
vungen sprechen aber gegen ein fliissiges Erdinneres die Erscheinungen der 
Ebbe und Flut. Ware die Erdkruste nimlich eine diinne, auf dem flissigen 
Erdinnern schwimmende Schale, so wiirde sie den in der Flissigkeit durch 
Mond und Sonne hervorgerufenen Gezeiten vollkommen nachgeben und die 
eleichen Bewegungen ausfiihren wie die Meere. Ein Steigen und Fallen des 
Meeres relativ zum Lande wide also gar nicht stattfinden. Aus dem Vor- 
handensein der Gezeiten des Meeres kénnen wir daher schlieBen, da die 
Erde der fluterzeugenden Wirkung von Sonne und Mond genau so wider- 


1) Pratt hat aus den Gradmessungen und Pendelbeobachtungen in Indien 1855 ge- 
schlossen, da die Massenanhiufungen der Kontinente und die Massendefekte der Ozeane 
durch unterirdische Dichtigkeitsverminderungen bzw. Dichtigkeitstiberschtisse ausge- 
glichen sind. Hiernach ist in einer gewissen Tiefe das Gewicht der tiber der Flaicheneinheit 
liegenden, bis zur Oberfliche reichenden Masse tiberall das gleiche. Man nennt dieses Gleich- 
gewicht in der Erdkruste ,,lsostasie‘‘; die Fliche, oberhalb deren dieses Gleichgewicht 

‘herrscht, heift nach Helmert, durch dessen Arbeiten diese Hypothese eine wesentliche 
Stiitze erhalten hat, ,,Ausgleichsfliche‘’. Die Tiefe der Ausgleichsfliche ist von Hayford 
aus Lotablenkungen und von Helmert aus Schwerestérungen tibereinstimmend zu ungefihr 
120 km gefunden worden. 
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steht, als ob sie vom Mittelpunkt bis zur Obertflache eine feste Masse ware. 
Lord Kelvin berechnete, da8, wenn die Erde so starr wie Stahl wire, sie 
der genannten Wirkung so weit nachgeben wiirde, daf die Gezeiten des 
Meeres um ein Drittel kleiner als auf einer absolut starren Erde werden 
wiirden; d. h. die Anziehung der genannten Korper wiirde die Erde selbst 
in eine ellipsoidische Form bringen, statt nur die Meeresoberflache zu defor- 
mieren. Die Ungleichférmigkeit der Meerestiefen und das Vorhandensein 
der Kontinente bereitet der Theorie der Meeresgezeiten so groBe Schwierig- 
keiten, daB bisher noch nicht gesagt werden kann, ob ihre Hohe tatsachlich 
nur 2/,; des Betrages erreicht, den sie bei vollig starrer Erde haben miBte. 
Jedoch ist es E. v. Rebeur-Paschwitz mit Hilfe eines Horizontalpendels 
velungen, die Gezeiten der festen Erde unmittelbar zu beobachten. Seine 
Resultate sind spiter von Hecker und anderen bestatigt worden, und 
Schweydar berechnete daraus, daB die Erde etwa dreimal so starr als Stahl 
ist, ein Resultat, das auch aus der Periode der Polschwankungen bestatigt 
wird. Durch auBerst genaue Messungen der Bewegung des Wasserspiegels 
an den Enden langer, in den Boden vergrabener Réhren fanden Michelson 
und Gale 1919, daB die Deformation der Erde 31% des Betrages erreicht, 
den eine vollkommen fliissige Erde zeigen wiirde. 

Aus den Fortpflanzungsgeschwindigkeiten der Erdbebenwellen in ver- 
schiedenen Tiefen und aus der mittleren Dichte der ganzen Erde und der 
uns zuginglichen Oberflachenschichten hat Wiechert geschlossen, da die 
Erde aus einem Metallkern von der Dichte 8.2 und einer Gesteinskruste von 
ungefaéhr 1500 km Dicke und der Dichte 3.2 besteht, getrennt durch eine 
verhaltnismaBig diinne, plastische Magmaschicht, deren Existenz aber durch 
neuere theoretische Untersuchungen von Schweydar in Frage gestellt ist; 
dieses Magma mite mindestens die Starrheit von Sicgellack bei Zimmer- 
temperatur haben. 

Wenn man nach dem Gesagten nun auch nicht an der Ansicht von der 
Fliissigkeit des Erdinnern festhalten kann, so zweifelt doch niemand daran, 
da das Innere unseres Planeten intensiv hei ist — hei8 genug, um die 
Gesteine bei Atmospharendruck zu schmelzen —, aber es wird vermutet, 
das der enorme Druck der auBeren Teile die inneren am Schmelzen verhindert. 
Von Lord Kelvin wird auch nicht bestritten, da8 es im Erdinnern groBe 
Massen geschmolzener Materie geben miisse, aus denen die Vulkane ihre 
Nahrung ziehen; aber er behauptet, daB diese Massen, verglichen mit der 
Masse der ganzen Erde, immerhin nur klein seien. 

Wir kénnen uns tibrigens keine Vorstellung von der Wirkung eines 
Druckes machen, der im Mittelpunkte der Erde iiber 2 Millionen Kilogramm 
auf das Quadratzentimeter betragt, wahrend die héchsten Drucke, die wir 
auf der Erdoberflache und auch nur auf Teile von verschwindender Aus- 
dehnung im Vergleiche mit den Massen des Erdinnern erzielen kénnen, nur 
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einige tausend Kilogramm auf das Quadratzentimeter betragen. Uberhaupt 
diirfen wir bei allen Hypothesen tiber das Erdinnere nie vergessen, daB uns 
auch im giinstigsten Falle nur ein verschwindender Teil, etwa 4/359) von der 
Oberflache bis zum Mittelpunkte gerechnet, erreichbar und erforschbar 
ist, und da8 darum Vorsicht in der Verallgemeinerung von Schliissen, die 
wir aus unseren im wortlichsten Sinne sehr oberflachlichen Kenntnissen 
aiehen, geboten ist. 

Schon vor langerer Zeit hat man die Frage aufgeworfen, ob nicht Massen- 
umsetzungen auf oder in der Erde einen merklichen Einflu® auf die Lage 
der Rotationsachse der Erde und damit auf die Polhéhe ausiiben kénnen. 
Bessel auBerte bereits 1844 Zweifel an der Unveranderlichkeit der geographi- 
schen Breiten. Aber erst 1888 gelang es Kiistner, damals Observator der 
Berliner Sternwarte, durch Diskussion seiner in den vorangehenden Jahren 
angestellten Beobachtungen den Beweis zu liefern, daB die Polhéhen in der 
Tat in geringem Grade veranderlich sind. Ahnliche Erfahrungen hatte gleich- 
zeitig der Amerikaner Chandler gemacht, dem auch der Nachweis einer Ver- 
anderlichkeit der Polhéhen in geniigend zuverlassigen alteren Beobachtungs- 
reihen gelang. Weitere Messungen, die 1889/90 in Berlin, Potsdam, Stra8burg 
und Prag ausgefithrt und von Th. Albrecht in Potsdam bearbeitet wurden, 
bestitigten Kiistners Resultate in vollem Mae, und eine nach Honolulu 
entsandte Expedition erbrachte den Nachweis, da sich die Breite dieses 
Ortes im entgegengesetzten Sinne anderte, als es gleichzeitig die Breiten 
der genannten Stationen taten, die in bezug auf den Erdmittelpunkt eine 
Honolulu diametral entgegengesetzte Lage haben. Daraus muBte gefolgert 
werden, daB die beobachteten Veranderungen der Breite in der Tat durch 
Lagenanderungen der Erdachse hervorgerufen werden. Durch internationale 
Vereinbarung hat man dann spater beschlossen, diese Veranderungen auf 
sechs unter 39° 8’ noérdlicher Breite liegenden, méglichst gleichmaBig um die 
Erde verteilten Stationen fortdauernd zu bestimmen; diese Stationen waren: 
Carloforte (Italien), Tschardjui (Russisch Zentralasien), Mizusawa (Japan), 
Ukiah, Cincinnati und Gaithersburg (Vereinigte Staaten). DieBeobachtungen 
wurden von Ende 1899 bis 1915 gleichmaBig durchgefiihrt und von Th. Al- 
brecht und B. Wanach bearbeitet; sie lieferten eine ungleich genauere Kennt- 
nis der Polbewegung als die friiheren, nicht so einheitlich organisierten Beob- 
achtungsreihen. Leider schied 1915 Gaithersburg, 1916 Cincinnati und spater 
auch Tschardjui aus, so da8B seitdem nur noch auf drei Stationen weiter 
beobachtet wird. 

Die in Fig. 142 dargestellte Bahn des Nordpols auf der Erdoberflache 
von 1900 bis 1912 liegt innerhalb eines Kreises von 0’’7 oder etwa 20 m Durch- 

‘messer und bildet eine ziemlich unregelmabige Spirale, die sich in etwa 7jahriger 
Periode erweitert und wieder zusammenzieht. Diese Erscheinung erklart 
sich, wie Chandler schon aus den viel ungenaueren alteren Beobachtungs- 
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reihen ableiten konnte, in der Hauptsache durch Ubereinanderlagerung einer 
14monatigen (nach den neuesten Bestimmungen 433tagigen) und einer 
Jahresperiode. Schon im achtzehnten Jahrhundert hatte der groBbe Mathe- 
matiker Euler gezeigt, daB, wenn eine meBbare Bewegung der Erdachse im 
Erdkérper vorhanden wiire, sie eine zehnmonatige Periode haben miiBte, 
wobei freilich die Erde als vollkommen starrer Koérper vorausgesetzt wird. 


70m 5m 0 5m 10m 
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Fig. 142. Bahn des Nordpols von 1900—1912. (Nach Wanach.) 


Vielleicht ist die Veranderlichkeit der Polhohen gerade deshalb erst so spat 
entdeckt worden, weil man immer wieder nach dieser Eulerschen Periode 
gesucht hat, die sich in der Tat nicht zeigt; erst 1892 wies Newcomb nach, 
da die vierzehnmonatige Chandlersche Periode nichts anderes ist als die 
durch unvollkommeneStarrheit der Erde verlangerte Eulersche Periode, und 
nach Untersuchungen von Schweydar befindet sich der Starrheitskoeffizient 
der Erde, den man aus der Linge der Chandlerschen Periode berechnen 
kann, in guter Ubereinstimmung mit dem aus den elastischen Gezeiten der 
Erde gefundenen Werte. Fiir die Jahresperiode aber haben Lamp und nament- 
lich Spitaler eine Erklarung gegeben, die durch neuere Untersuchungen einen 
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hohen Grad von Wahrscheinlichkeit gewonnen hat; sie rihrt danach her 
von den jahreszeitlichen Massenverlagerungen in der Atmosphire, von der 
wechselnden Schneebelastung der Kontinente und ahnlichen Massentrans- 
porten. Da diese Vorgange nur im Durchschnitt eine reine Jahresperiode, 
in den Einzelheiten aber starke UnregelmaBigkeiten zeigen, muB auch die 
in der Polbewegung zutage tretende Jahresperiode einen unregelmaBigen 
Verlauf haben. 

Eine sehr merkwiirdige Erscheinung, die der japanische Astronom 
Kimura entdeckte, bereitete der Erklirung groBe Schwierigkeiten; die sechs 
Stationen des internationalen Breitendienstes zeigten nimiich auBer den von 
der Bewegung der Erdachse herrithrenden Polhohsnschwankungen, die auf 
gegeniiber liegenden Punkten eines Parallelkreises stets in entgegengesetztem 
Sinne verlaufen miissen, auch noch eine auf allen Stationen gleichzeitig in 
gleichem Sinne verlaufende Schwankung mit Jahresperiode im Betrage bis 
zu 0‘'l. Zweijahrige Beobachtungsreihen auf zwei Stationen in 31°55’ siid- 
licher Breite und 180° Langenunterschied (Bayswater in Westaustralien 
und Oncativo in Argentinien) lieferten eine Bestatigung dieser ratselhaften 
Erscheinung. Untersuchungen von Przybyllok und Wanach haben es sehr 
wahrscheinlich gemacht, daB ihre Hauptursache in systematischen Neigungs- 
anderungen der Luftschichten gleicher optischer Dichte zu suchen ist, wodurch 
entsprechende Anderungen der atmospharischen Strahlenbrechung hervor- 
gerufen werden. 

Ob auch sikulare, nichtperiodische Veranderungen der Polhohen statt- 
finden, kann erst die Zukunft entscheiden; nur so viel laBt sich schon jetzt 
sagen, daB sie gegenwartig sicher kleiner als 0’’5 im Jahrhundert sein miissen. 

Erwihnt mag noch werden, daB die Polbewegung auch kleine Schwan- 
kungen der Langenunterschiede und der terrestrischen Azimute zur Folge hat. 

Die Atmosphare. Uber die lichtbrechenden Eigenschaften der unsere 
Erde umhiillenden Gase (Sauerstoff, Stickstoff, sowie etwas Kohlensiure 
und geringe Mengen anderer, von Ramsay aufgefundener Gase), welche in 
der Refraktion des Lichtes in der Atmosphare hervortreten, haben wir schon 
friiher bei den astronomischen Beobachtungen und Instrumenten gesprochen 
und miissen hier noch einiger anderer wichtiger Erscheinungen, die ihr 
Dasein der Einwirkung des Lichtes auf die Atmosphare verdanken, Er- 
wahnung tun. 

Die alltacliche Erfahrung zeigt die Gegenstande am Tage in gleich- 
maBiger Helligkeit. Der Grund hiervon liegt in der Tatsache, da die Atmo- 
sphare das Sonnenlicht iiberallhin zerstreut und reflektiert. Ware die Luft 
absolut durchsichtig, so wiirde die Sonne an einem tiefschwarzen Himmel 
strahlen, und alle nicht direkt von ihr beschienenen und alle nicht selbst- 
leuchtenden Objekte wiirden unsichtbar sein. DaB wir am Tage alles weit 
cleichférmiger hell sehen, als in der Nacht bei Mondschein, liegt an der auBer- 
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ordentlichen Intensitat des Sonnenlichtes, welches die sekundaren Wirkungen 
viel stirker erscheinen 1aBt als das viel schwachere Mondlicht. Die Er- 
scheinungen der Dimmerung, der unter besonders giinstigen Verhaltnissen 
stattfindenden sogenannten Gegendimmerung und die Unsichtbarkeit der 
Sterne am Tage erkliren sich durch die Anwesenheit kleinster gasformiger 
und fliissiger, das Sonnenlicht tiberallhin zerstreuender Teilchen der Atmo- 
sphire. Das Blau des Himmels entsteht durch die verschiedene Zerstreuung 
des vielfarbigen Sonnenlichtes durch die Luftmolekiile. Die lebhaften, im 
Abend- und Morgenrot auftretenden Farben sind das Resultat verschieden- 
artiger Spiegelung und Brechung des Lichtes der Sonne in den Wasser- 
blaschen der oberen Luftschichten; die Intensitat der Farben hangt dabei 
wesentlich von der Menge des in der Luft enthaltenen Wasserdampfes ab. 

Das Polarlicht. Erst in den letzten Jahrzehnten ist es gelungen, 
tiefer in die Natur dieser so wohlbekannten Erscheinung einzudringen. Dab 
sie in gewisser Beziehung zu den Erdpolen steht, zeigt die Tatsache, daB 
ihre Haufigkeit von der Breite abhingt. In den aquatorialen Gegenden unserer 
Erde ist sie sehr selten; sie wird haufiger, je weiter wir nach Norden oder 
Siiden gehen. Die Region der groBten Haufigkeit liegt indessen nicht an den 
Polen, sondern in der Nachbarschaft der Polarkreise, von wo sie nach Norden 
wie Siiden abnimmt. Die Zone der gré{ten Frequenz der Nordlichter ist 
am breitesten in der Nahe des magnetischen Nordpols (etwa 97° westl. Linge 
von Greenwich, 70° nordl. Breite). Fiir die in siidlichen Gegenden auitreten- 
den Siidlichter und deren Bezichungen zum magnetischen Stidpol (147° éstl. 
Lange, 73° siidl. Breite) ist das Beobachtungsmaterial noch ziemlich diirftig. 

Das Polarlicht tritt in verschiedenen Formen auf, von denen bald die 
eine, bald die andere vorherrscht. Die wichtigsten sind: 

1) Die Bogenform. Dieselbe besteht aus einem breiten Lichtbogen, den 
man in unseren Breiten meist nahe dem nérdlichen Horizont wahrnimmt. 
Die beiden Enden des Bogens ruhen in der Regel zu beiden Seiten des magne- 
tischen Nordpunktes auf dem Horizont. Von dem Bogen schieBen haufig 
Strahlen empor; innerhalb des Bogens befindet sich das sogenannte dunkle 
Segment. 

2) Die Banderform (s. Fig. 143). Diese besteht aus zusammenhingenden 
Strahlen, welche frei in der Luft zu schweben scheinen und den Eindruck 
eines vom Winde bewegten, leuchtenden Bandes hervorrufen. Mitunter nimmt 
diese Erscheinung groBe Dimensionen an und macht dann den Eindruck 
eines faltigen Vorhanges. 

In unseren Breiten sind die Formen des Polarlichtes in der Regel nicht 
so klar ausgepragt. Es zeigt sich meist als weiBlicher oder griinlicher, wolken- 
ihnlicher Schein, der oft in seiner Struktur Ahnlichkeit mit den Cirrus- 
wolken hat. Bei gréBerer Intensitat ist der untere Saum gewohnlich etwas 
rot gefarbt. 
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Das Spektrum des Polarlichtes besteht aus einer Anzahl von hellen 
Linien, unter denen besonders eine Linie im Gelbgriin (A 5578) hervortritt, 
welche zuerst von. Angstrém entdeckt wurde. Da derselbe weitere Linien 
nicht wahrnehmen konnte, so hielt er das Nordlicht fiir durchaus einfarbig. 
Spatere Beobachter, wie H. C. Vogel, Capron u. a., haben indessen noch 
verschiedene schwachereLinien gefunden, und seitdem man die Photographie 
auf die Erforschung des Polarlichtspektrums angewandt hat, wie es besonders 
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Fig. 143. Polarlicht nach einer photographischen Aufnahme von Stormer, 


Paulsen, Sykora und Vegard getan haben, ist noch eine gréBere Anzahl von 
Linien entdeckt worden. Man hat geelaubt, die gelbgriine Linie des Polar- 
lichtes mit einer Linie des Kryptons, eines der in der Luft enthaltenen sel- 
tenen Gase, identifizieren zu kénnen. Auch hat man die Hypothese aufgestellt, 
diese Linie gehére einem unbekannten leichten Gase an, das nur in den obersten 
Schichten der Atmosphire vorkime. Neuerdings hat jedoch Stark nach- 
gewiesen, daB sich fast alle Linien des Polarlichtes im Spektrum des Stick- 
‘stoffes vorfinden. Insbesondere gelang es ihm, diejenigen Nordlichtlinien, 
die bisher im Stickstoffspektrum noch nicht bekannt waren, dadurch zu 
erzeugen, daB er Stickstoff durch Bestrahlung mit positiven elektrischen 
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Strahlen (Kanalstrahlen) zum Leuchten brachte. Der Ursprung der intensiven 
Linie im Gelbgriin ist jedoch noch nicht endgiiltig aufgeklart. 

DaB das Polarlicht auf das engste mit der Elektrizitat und dem 
Magnetismus der Erde zusammenhinet, ist langst nachgewiesen. Wahrend eines 
eroBen Nordlichtes werden so starke und unregelmaBige elektrische Stréme 
in den Telegraphendrahten erregt, daB die Beférderung von Depeschen olt 
schwierig, mitunter selbst unmoglich wird; die Magnetnadel ist gleichfalls 
in einem Zustande heftiger Bewegung. Vor der Anwendung des Spektroskops 
veranlaBten diese elektrischen Erscheinungen die Meinung, das Polarlicht 
entstinde durch elektrische Stréme, welche durch die oberen Atmospharen- 
schichten von einem Pole zum anderen zégen. Nach den neueren Untersuchun- 
gen aber, besonders von Stérmer und Stark, wird das Nordlicht durch elek- 
trische Strahlen hervorgerufen, die von der Sonne ausgehen. Hauptsachlich 
kommen wahrscheinlich die sogenannten positiven Strahlen (Kanalstrahlen), 
d. h. positiv geladene schnell bewegte Atome oder Molekile, zur Wirkung. 
In der Erdatmosphiare treffen diese Strahlen auf die Molekiile der Luft, haupt- 
saichlich auf Stickstoffmolekiile, und durch den Aufprall werden diese Stick- 
stoffmolekiile zum Leuchten erregt. Diese leuchtenden Stickstof{molekile 
bilden die uns sichtbare Erscheinung des Polarlichtes. 

Verschiedene Versuche sind gemacht worden, um aus gleichzeitigen 
Beobachtungen besonders auffalliger Streifen oder Bander von mehreren 
weit voneinander entfernten Stationen aus die Hohe des Polarlichtes tber 
der Erdoberflache zu bestimmen. Diese direkten Hohenmessungen sind aber 
sehr unsicher, und die Realitaét ihrer Ergebnisse ist sogar in vielen Fallen 
zweifelhaft. Erst die Anwendung der Photographie hat zu guten Resultaten 
gefiihrt, und es sind norwegische Beobachter, zuerst Stérmer, dann Vegard 
und Krogness, die durch eine groBe Reihe photographischer Héhenmessungen 
die Frage nach der Hohe der Nordlichterscheinungen befriedigend gelést 
haben. Die Hohe des Nordlichtes geht zwar ausnahmsweise einmal bis 600 km, 
die tiberwiegende Mehrzahl der Nordlichter liegt aber in Héhen zwischen 
100 und 110 km; unter 80 km ist keins beobachtet. 

Die Haufigkeit der Polarlichter zeigt, wie diejenige der Sonnenflecke, 
sine elfjahrige Periode, so daB ein Kinflu8 der Sonnentatigkeit auf die Zahl 
der Polarlichter angenommen werden muB. Ferner hat man in den Polar- 
lichterscheinungen auch eine jahrliche, eine tagliche und eine dem Mond- 
umlauf gleichende Periode ziemlich sicher konstatiert. Auch eine Periode 
von 26 Tagen, die wohl mit der Rotation der Sonne zusammenhianet, ist 
vielleicht vorhanden. 

Die Astronomie und das Wetter. Von jeher hat die groBe Mehr- 
zahl der Menschen einen Zusammenhang zwischen astronomischen Erschei- 
nungen und meteorologischen V organgen und einen Kinflu8 mancher Himmels- 
kérper, vor allem des Mondes, auf das Wetter angenommen. Es ist dies 
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begreiflich; denn fiir die unmittelbare Anschauung spielen sich beide Gruppen 
von Erscheinungen einfach tiber der Erde ,,am Himmel‘ ab, und erst Ab- 
straktion und Urteil lassen den wesentlichen Unterschied erkennen, der 
auch in raéumlicher Hinsicht beide trennt. Dem naiven Menschen kommt 
nicht zum BewuBtsein, daB zwischen dem Monde und den ,,iiber ihn‘‘ ziehen- 
den Wolken ein Zwischenraum von vielen Tausenden von Kilometern liegt, 
er nimmt die Dinge einfach, wie sie ihm der Augenschein zeigt, und sucht 
instinktiv kausale Beziehungen, wo es in Wirklichkeit keine gibt. Begiinstigt 
wird er in dieser Auffassung durch die Tatsache, daB auf gewisse zélestische 
Phinomene haufig genug gewisse Anderungen im Zustande der Atmosphire 
folgen; er nimmt dann diese zeitliche Folge fiir den Ausdruck einer gesetz- 
maBigen Beziehung und ignoriert einfach die ebenso hiufigen Tatsachen, 
die seiner Auffassung direkt widersprechen. Dazu kommt noch die der Mehr- 
zahl der Menschen tiberhaupt innewohnende Neigung zu verallgemeinern, 
Hinzelnes, inengem Kreise Wahrgenommenesalsallgemein giiltig zu betrachten. 

Das bekannteste Beispiel bietet der Mondwechsel und die Wetterainderung. 
Die meteorologische Statistik hat langst nachgewiesen, daB ee Abhingig- 
keit des Wetters von den Mondphasen nicht besteht, oder doch hichstens 
in so geringem Grade, daB sie eben erst durch sorgfaltige, auf lange Zeit- 
réume ausgedehnte Untersuchung, niemals aber unmittelbar wahrgenommen 
werden kann. Trotzdem halt sich der Landmann oder Schiffer immer wieder 
an die Falle, wo fiir ihn und seine nachste Umgebung nach Neumond oder 
Vollmond oder erstem bzw. letztem Viertel eine Anderung des Wetters ein- 
trat; da§ in anderen, ahnlich beschaffenen Gegenden, fiir welche doch zu 
vollkommen gleicher Zeit dieselbe Mondphase stattfindet, oder daB in anderen 
Fallen, deren Zahl erwiesenermaBen nahezu die gleiche ist, eine Anderung 
nicht eintritt, wird iibersehen. 

Ahnlich wie mit dem Monde verhalt es sich mit der Sonne, obschon 
hier die Sachlage weniger einfach ist. Da Licht und Warme der Sonne 
die direkte Ursache vicler, ja der wichtigsten Vorginge und Zustande auf 
der Erde sind, ist bekannt; da& ferner zwischen gewissen, auf der Sonne 
und auf der Erde auftretenden Erscheinungen ein physischer Zusammenhang 
besteht, kann nicht bezweifelt werden. Die Beziehungen aber, die zwischen 
den elektrischen Kraften und Phinomenen beider Himmelskérper bestehen, 
sofort auf andere Vorginge zu iibertragen und z. B. zwischen der Sonnen- 
fleckenperiode und der auf der Erde herrschenden Witterung einen kausalen 
Zusammenhang zu suchen, erscheint mindestens bedenklich. Solange wir 
nicht imstande sind, fiir analog gelegene und beschaffene Gegenden der 
vesamten Erde, nicht bloB fir einen beschrankten Raum, wie es ein ein- 
_zelnes Land ist, einen Parallelismus dieser oder ahnlicher Erscheinungen 
nachzuweisen, solange erscheinen auch Betrachtungen solcher Art als hypo- 
thetisch. Zu diesem Nachweis aber gehéren Jahrzehnte hindurch an den 
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verschiedensten Orten der Erde konsequent und systematisch durchgefiihrte 
Beobachtungen, wie wir sie bis jetzt nur fir wenige Gegenden von geringer 
Ausdehnung besitzen. Jedenfalls steht es fest, da8, wenn wirklich ein Kin- 
flu8 der Sonnenfleckenhaufigkeit auf die irdische Witterung vorhanden ist, 
derselbe nur sehr gering sein kann. 

Immerhin mag zugegeben werden, daB die Wahrscheinlichkeit eines 
Zusammenhanges zwischen derartigen periodischen Erscheinungen und den 
meteorologischen Vorgingen auf der Erde fiir die Sonne groBer ausfallt als 
fiir den Mond, welcher schon durch seine Stellung in unserem Planetensystem, 
durch seine geringe Masse und durch seine physische Beschaffenheit eine 
weit untergeordnetere Rolle spielt als der machtige, in héchster Tatigkeit 
befindliche Zentralkorper. 

Da8 andere Himmelskorper, wie die Planeten, die Millionen von Kilo- 
metern von uns entfernt sind, und wie die Kometen, deren Masse auBerdem 
noch auBerordentlich gering gegen die der Erde ist, auf diese keinen irgendwie 
merkbaren Einflu8 ausiiben kénnen, braucht nicht ausfihrlich erértert zu 
werden. Nur lebhafte Phantasie hat auch diese Himmelskérper, besonders 
aber die Kometen, von jeher in Verbindung mit irdischen Vorgangen zu 
bringen gesucht und wird dies, wenngleich in beschrankterem Umfange, wohl 
auch weiterhin tun. Denn die Erkenntnis, die soleche Phantasiebilder ver- 
nichtet, ist das Ergebnis eines allmahlichen Erziehungsprozesses, den nur 
ein geringer Teil der Menschheit durchzumachen vermag. 


5. Der Mond. 


Von allen Himmelskérpern ist der Mond ((@) unserer Erde bei weitem 
der nachste. Die Entfernung wie die GréBe des Mondes la8t sich, eben wegen 
seiner Nahe, mit besonderer Genauigkeit aus seiner Parallaxe ableiten, welche 

eenauer ausgedritckt, die horizontale Aquatorialparallaxe) sich zu 57’ 2’/7 
ergeben hat. Damit folgt die mittlere Entfernung zu 60.267 Erdiquatorhalb- 
messern oder zu rund 384400 km. Wegen der Elliptizitat seiner Bahn und der 
durch die Sonne erzeugten Stérungen schwankt die Entfernung wahrend eines 
Umlaufs um etwa 15000 km bis 27000 km um diesen Mittelwert; die kleinst- 
mogliche Distanz ist etwa 357000 km, die gré8tmégliche 407000 km. Der 
Durchmesser des Mondes betragt 3470 km oder etwas weniger als 2/, von dem 
der Erde, seine Oberflache ist also 4/,, der Erdoberfliche; sein Rauminhalt 
ist etwa +/;) des Erdvolumens, und wire er von gleicher Dichte, so wiirden 
auch die Massen in demselben Verhaltnis stehen. In Wirklichkeit betragt 
aber die Masse des Mondes nur etwa 4/,, von der der Erde; es folgt daraus, 
daB seine Dichte oder das spezifische Gewicht des Materials, aus welchem 
er besteht, etwa 0.6 der mittleren Erddichte betragt?). 


1) Vergleiche die Elemente im Anhang. 
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Verhalten von Rotation zu Revolution und Figur des Mondes. 
Die auffallendste Eigentiimlichkeit der Bewegung des Mondes ist die, dab 
er in derselben Zeit (27°3) um seine Achse rotiert, in welcher er sich um die 
Erde bewegt, und uns so stets dieselbe Seite zuwendet; die andere Seite bleibt 
dem menschlichen Auge fiir immer verborgen. 

DaB diese Gleichheit von Revolutions- und Rotationszeit des Mondes 
rein zufallig sein sollte, ist im héchsten Mae unwahrscheinlich, und sie 
1a8t sich auch in der Tat auf ziemlich einfachem Wege erklaren. Als sich 
namlich der Mond noch in feurig-fliissigem Zustande befand, muB die An- 
zichung der Erde sehr bedeutende Gezeiten auf ihm hervorgerufen haben, 
gerade so, wie ja der Mond noch heute in unseren Ozeanen Ebbe und Flut 
erzeugt. Es wird sich also eine hohe Gezeitenwelle um den Mond herumbeweet 
haben; der Wellenberg wird sich 
angenahert stets auf demjenigen 
Meridian des Mondes befunden 
haben, in dem jeweilig die Erde 
stand, sowie auf dem um 180° da- 
von entfernten, von der Erde ab- 
gewandten Meridian. Die Gezei- 
tenwelle bewegte sich nun in einer 
Richtung, die derjenigen der Ro- 
tation des Mondes um seine Achse 
entgegengesetzt war, und mu 
daher notwendigerweise auf die 
Rotation eine hemmende Wir- 
kung ausgettbt haben. Die Folge der ,,Gezeitenreibung™ war also, dab die Ro- 
tationszeit des Mondes sich immer mehr verlangerte, bis sie schlieBlich gleich 
der Umlaufszeit des Mondes um die Erde wurde, so da8 nunmebr, abgesehen 
von der unten zu besprechenden Libration, die Erde immer in demselben 
Meridian des Mondes stand. Damit hoérte die verzigernde Wirkung der Ge- 
zeitenreibung natiirlich auf, und es war ein stabiler Zustand erreicht. 

Da die Gezeiten, weiche durch die Anziehung des Mondes auf der frither - 
ebenfalls feurig-fliissigen Erde entstanden, wegen der geringen Masse des 
Mondes viel kleiner waren, als die von der Erde auf dem Monde verursachten, 
und auch die Masse der Erde 81mal so gro ist als die des Mondes, so ist 
die Rotationszeit der Erde durch die Gezeitenreibung nur in viel geringerem 
MaBe beeinflu8t worden als die des Mondes. Immerhin aber miissen noch 
heute Ebbe und Flut des Meeres eine allmahliche Verlangerung des Tages 
hervorbringen. Es ist jedoch noch nicht gelungen, den sehr schwierigen 
_ Nachweis einer solchen Verlangerung sicher zu fihren. 

Die Theorie der Gezeitenreibung, welche von G. H. Darwin, dem Sohne 
des groBen Naturforschers Charles Darwin, mathematisch begriindet und 


Fig. 144. Gré8e von Mond und Erde. 
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entwickelt wurde, ist fiir unsere kosmogonischen Anschauungen von groSer 
Wichtigkeit, und wir werden daher auch in dem Abschnitte tiber Kosmogonie 
noch darauf zuriickkommen. Hier mége nur noch bemerkt werden, da die 
von Schiaparelli behauptete Gleichheit der Revolutions- und Rotationszeiten 
bei Merkur sowie bei Venus in ganz entsprechender Weise wie bei dem Erd- 
monde zu erkliren wire, nur daB bei diesen beiden Planeten die Sonne der 
die Gezeiten erzeugende Korper ist. . 

Nach den obigen Auseinandersetzungen ist es klar, daB der Vorgang, 
durch den die Rotationszeit des Mondes seiner Umlaufszeit gleich gemacht 
wurde, nicht ohne EinfluB auf die Figur des Mondes geblicben sein kann. 
Die schlieBlich auf die Erde zu gerichtete Achse des Mondes mu8 naimlich 
etwas linger geworden sein, als die dazu senkrechten Achsen; der Mond wird 
die Figur eines Ellipsoids angenommen haben, und zwar eines solchen mit 
drei ungleichen Achsen, da die durch die Rotationspole gehende Achse infolge 
der Zentrifugalkraft verkiirzt worden sein muB. Diese Achse wird also die 
kiirzeste sein, die auf die Erde zu gerichtete die langste, und die zu beiden 
senkrecht stehende wird langer als die erste, aber ktirzer als die zweite sein. 
Die Unterschiede sind aber sehr gering und kénnen hochstens durch die 
allerfeinsten Messungen konstatiert werden. Aus den Untersuchungen tiber 
die physische Libration, welche unten naher erlautert werden soll, scheint 
hervorzugehen, daB die langste Achse sich von der kiirzesten nur um wenige 
Kilometer unterscheidet; nach Hayn ist der wahrscheinlichste Wert fiir 
jene Differenz etwa 3 km. Auch aus der Gezeitentheorie folgt nur eine sehr 
geringe, praktisch unmerkbare Verlangerung der auf die Erde zu gerichteten 
Achse des Mondes. 

Eine sehr viel gréBere Verlangerung des Mondes nach der Erde zu glaubte 
Hansen zur Erklarung gewisser Ungleichheiten der Mondbewegung annehmen 
zu miussen. Er folgerte nimlich, da8 der Mittelpunkt des Mondes der Erde 
um 60 km naher sei als sein Schwerpunkt. Diese Annahme ist aber unver- 
einbar mit den Beobachtungen, die zur Untersuchung der Achsendrehung 
des Mondes angestellt worden sind. 

Infolge der langsamen Rotation des Mondes um seine Achse ist ein 
Mondtag 29% mal so lang als ein irdischer Tag. Fir einen Punkt nahe dem 
Mondaquator scheint die Sonne ohne Unterbrechung fast 15 unserer Tage lang 
und ist ebenso lange Zeit unter dem Horizont. Einem Beobachter auf dem Monde 
wiirde die Sonne als blendende Kugel im Osten sich zu erheben, etwa sieben Erd- 
tage hindurch langsam zu steigen und alsdann nach Westen zu sinken scheinen; 
die Erde dagegen wiirde infolge der Libration um einen mittleren Punkt lang- 
sam und nur wenige Grade hin und her oszillieren und dabei die gleichen Phasen 
zeigen, wie fiir uns der Mond, nur um 14 Tage in der Zeitepoche verschieden. 

Uber die hauptsichlichsten sonstigen Eigentiimlichkeiten der Mond- 
bewegung und deren Stérungen, sowie tiber die Finsternisse haben wir schon 
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friiher gesprochen. Es soll hier aber noch eine Bemerkung iiber die Gestalt 
der Mondbahn Platz finden, welche geeignet sein diirfte, die landlaufige 
Vorstellung iiber dieselbe zu berichtigen. Die Mondbahn ist namlich in bezug 
auf die Sonne zu jeder Zeit konkav. Dies scheint bei oberflachlicher Uber- 
legung unmoglich zu sein. Man ist eben so sehr daran gewohnt, den Mond 
als ganz zur Erde gehérig aufzufassen, da8 man sich auch seine Bahn aus- 
schlicBlich unter diesem Gesichtspunkte vorzustellen pflegt. Man denkt 
sie sich daher gewohnlich entweder nach Art der epizyklischen Bewegung 
der Planeten oder in einer schlangenformigen Kurve sich um die Erdbahn 
schlingend. In beiden Fallen wiirde also die Mondbahn gegen die Sonne zu 
Zeiten konkav, zu anderen Zeiten konvex sein. Diese Auffassung ist aber 
irrig. Es wird dabei nicht beriicksichtigt, da der Radius der um die Erde 
beschriebenen Bahn des Mondes nur etwa 4/4), des Erdbahnhalbmessers ist, 
und daB die Geschwindigkeit der Erde in ihrer Bahn etwa 30mal so groB 
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Fig. 145. Bahn der Erde und des Mondes. 


ist als die des M ondes bei seinem Umlaufe um die Erde. Eine richtigere Vor- 
stellung von der Gestalt der Mondbahn gewinnt man, wenn man diese als 
eine um die Sonne beschriebene Bahn auffaBt, die bestandig durch die Erde 
gestort wird. Es laBt sich dann aus den eben angegebenen Zahlen berechnen, 
da der Kriimmungsradius der Bahn, die der Mond um die Sonne beschreibt, 
zur Zeit des Neumondes das 1.73fache, dagegen zur Zeit des Vollmondes 
das 0.73fache des Erdbahnhalbmessers betragt. Stets also ist die Bahn in 
bezug auf die Sonne konkav, nur eben zu gewissen Zeiten etwas starker ge- 
krimmt, zu anderen Zeiten etwas weniger. (Siche Fig. 145.) 

Endlich bleiben hier noch die Verinderungen zu erwihnen, welche sich 
als Folge der Revolutions- und Rotationsbewegung fiir die scheinbare Lage 
der Oberflachenformen ergeben, und die man unter dem Namen der Libration 
zusammenfabt. 

Bewegte sich der Mond in einer Kreisbahn, also mit gleichformiger Ge- 
schwindigkeit, und zwar in der Ebene der Ekliptik um die Erde, und fiele 
sein Aquator mit der Bahn zusammen, so lige bei der vollkommenen Gleich- 
heit der Rotations- und Revolutionsdauer das scheinbare Zentrum der Mond- 
scheibe immer auf der Verbindungslinie der Mittelpunkte von Erde und 
Mond, und mit dem scheinbaren Zentrum fiele das mittlere zusammen, 
~ welches durch den Durchschnittspunkt des mittleren (ersten) Meridians mit 
dem Mondaquator gegeben ist. Es verhalt sich aber in Wirklichkeit anders: 
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der Mond bewegt sich mit ungleichformiger Geschwindigkeit in einer iiber 
5° gegen die Ekliptik geneigten Bahn, und seine Achse weicht von der Senk- 
rechten zur Ekliptik um etwa 1%4° ab. Die Folge hiervon ist, daB mittleres 
und scheinbares Mondzentrum um nicht unbetrachtliche GréSen voneinander 
abweichen; zieht man vom Mittelpunkt der Erde nach dem des Mondes eine 
Linie (vel. Fig. 146), so schneidet diese seine Oberflache im scheinbaren Zen- 
trum (m’); das mittlere Zentrum (m) schwankt nun um dieses scheinbare 
nach Osten und Westen, nach Norden und Siiden, je nachdem die wahre 
Lange des Mondes gréSer oder kleiner ist als die seiner durchschnittlichen 
(Kreisbahn-)Geschwindigkeit 
entsprechende, je nachdem 
ferner seine Breite gegen 
die Ekliptik eine nordliche 
oder stidliche und je nach- 
dem schlieBlich uns mehr 
der eine oder der andere 
seer Pole zugekehrt ist. 
Diese Erscheinung heiBt die 
optische Libration des Mon- 
des, und sie bewirkt, dab 
uns etwas mehr als die 
Halfte, etwa °/,;), der gan- 
zen Mondoberflache sichtbar 
wird. In M, (Fig. 146), dem 
Perigium der Mondbahn, 
Fig. 146. fallt z. B., wenn wir nur 

die Libration der Liinge be- 

trachten, das scheinbare Zentrum m’ mit dem mittleren m zusammen. Nach 
einem Viertel der Umlaufszeit sei der Mond nach JZ, gelangt. Der Punkt m 
hat dann bis dahin eine Umdrehung von genau 90° vollfiihrt, waihrend das 
scheinbare Zentrum wieder m’ ist. Der Bogen mm’ gibt also den Betrag der 
optischen Libration in Lange. Zu den Librationen in Linge und Breite tritt 
fiir einen bestimmten Erdort, der nicht gerade auf der Verbindungslinie 
zwischen Erd- und Mondzentrum liegt (z. B. B, Fig. 146), noch die parallak- 
tische Libration (m'm’’) hinzu, so daB unter Umstinden die vereinigte Wirkung 
dieser dreiLibrationen eineVerschiebung des scheinbaren Mondzentrumsgegen 
das mittlere von mehr als 11° (auf der Mondkugel) hervorzubringen und hier- 
durch das Aussehen der dem Rande nahe liegenden Mondformationen be- 
deutend verandern kann. Die beschxiebenen Librationen des Mondes fa8t man 
unter dem Namen der scheinbaren Libration zusammen, da die durch sie be- 
wirkte Bewegung des Mittelpunktes der Mondscheibe nicht eine wirkliche, 
sondern nur eine scheinbare ist. Es existiert nun aber auch eine wirkliche, die 
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sogenannte physische Libration. Diese entsteht dadurch, daB die nach der 
Erde gerichtete, etwas verlangerte Achse des Mondellipsoids um den Betrag 
der scheinbaren Libration aus der Verbindungslinie zwischen den Mittel- 
punkten von Erde und Mond entfernt wird, und da die Anziehung der Erde 
sie in diese Richtung zuriickzufithren strebt. Die durch die physische Libration 
bewirkte Schwankung des Zentrums der Mondscheibe ist aber so gering, 
daB sie nur durch die sorgfaltigsten Messungen erkannt werden kann. 

Mondtopographie. Schon mit bloBem Auge bemerkt man, daB die 
Oberflache des. Mondes nicht gleichmaBig leuchtet, sondern von dunklen 
und hellen Flecken bedeckt ist. Das Fernrohr erschlieBt eine auBerordent- 
liche Fille der verschiedenartigsten Formen, die Gegenstand des eifrigsten 
Studiums geworden sind. Es ist sehr natiirlich, daB lebhafte Phantasie zu 
allen Zeiten diese auffallenden Gebilde gedeutet, in ihnen nicht nur Meere 
und Kontinente wie die der Erde, sondern mitunter selbst blobe Reflexe 
und Spiegelbilder irdischer Gegenden gesucht hat; aber es ist ebenso be- 
ereiflich, da eine genauere Kenntnis und damit eine Erkenntnis erst mit 
der Erfindung des Fernrohres méglich wurde. So ist denn auch Galilei der 
erste, der eine wenngleich rohe Vorstellung von der wahren Natur der Mond- 
oberflaiche gewann. Das Fernrohr zeigte ihm, daB die dem bloBen Auge als 
dunkle Flecke erscheinenden Stellen ausgedehnte, mit einzelnen runden, 
krateréhnlichen Formen besetzte und von Hohenziigen durchzogene Flachen, 
die helleren Stellen machtige Berge und Krater sind, von denen besonders die 
letzteren durch ihre regelmaBige Gestalt und ihre die ahnlichen terrestrischen 
Formen weit tibertreffende GréSe auffallen. DaB es in der Tat Berge und 
Taler sind, die wir auf dem Monde in groBer Menge wahrnehmen, ergibt sich 
sowohl aus dem Schatten, den die Gebilde in der Nahe der Lichtgrenze werfen, 
und der sich regelmaiBig mit der Hohe der Sonne tiber dem Horizont des 
betreffenden Punktes andert, wie auch aus der Betrachtung des Randes, der 
durchaus keine scharfe, regelmaBige Kreislinie bildet, sondern besonders am 
Siidpol unregelmaBig gezackt erscheint. 

War Galilei der erste, der den Mond einigermaBen wissenschaftlich 
betrachtete und die ersten Versuche zu Hohenbestimmungen machte, so muB 
doch Hevel als erster eigentlicher Mondforscher gelten; seine Mondkarte wie 
seine Beschreibung der Mondoberflache waren das Resultat eifriger und sorg- 
faltiger Bemithungen, die auch noch viel spater ihren Wert behielten. Zu 
Ende des 18. Jahrhunderts hat sich namentlich Schréter um die genauere 
Kenntnis einzelner Teile der Mondoberfliche entschiedene Verdienste er- 
worben; seine Arbeiten wurden erst durch die umfassenderen von Beer und 
Madler!), sowie von Lohrmann in den Schatten gestellt. In neuerer Zeit 


4 
1) Die kleine Midlersche Mondkarte ist auch jetzt noch zur Orientierung auf eeu 
Monde emptehlenswert (Berlin 1837, S. Schropp & Co.). ° 
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endlich hat das Mondstudium in den groBen Kartenwerken von Neison und 
Schmidt, sowie im Spezialstudium einzelner Gegenden von seiten zahlreicher 
Amateure und Astronomen Fortschritte gemacht und Erfolge errungen, die 
unsere Kenntnisse der Oberflichengestalt des Mondes erheblich erweitern 
und unser Urteil tiber etwaige auf ihm stattfindende Veranderungen fester 
begriinden werden, als es bisher méglich war. Zur Feststellung von Verande- 
rungen werden namentlich auch die zahlreichen Photographien des Mondes 
von Nutzen sein, welche seit Einfiithrung der Photographie in die astronomische 
Forschung auf verschiedenen Sternwarten hergestellt (s. Fig. 147 und 148) 
und zum Teil auch in vortrefflicher Weise reproduziert worden sind, um sie 
allgemeiner zuginglich zu machen. Wie bereits in dem Abschnitt tiber die 
Photographie erwaihnt wurde, sind sogar schon umfangreiche Atlanten des 
Mondes nach photographischen Aufnahmen veroffentlicht worden, und zwar 
von der Lick-Sternwarte, dem HarvardCollege Observatory, der Pariser Stern- 
warte und von Weinek in Prag, welch letzterer auf der Lick-Sternwarte 
gewonnene Aufnahmen stark vergréBert hat, um alles Detail, welches die 
Platten zeigen, auch in der Reproduktion sichtbar zu machen. Namentlich 
der Pariser Mondatlas, den wir den vereinten Bemithungen von Loewy und 
Puiseux verdanken, ist von hervorragender Schonheit. Besonders wichtig 
fiir die Kartographie des Mondes sind die zahlreichen Messungen, die Franz 
in Breslau an photographischen Aufnahmen ausgefiihrt hat, u. a. auch an 
solchen, die mit dem groBen Refraktor des Potsdamer Observatoriums her- 
gestellt sind. 

Die auBerordentlich verschiedenartigen Formationen, die wir auf der 
Mondoberflache wahrnehmen, lassen sich wesentlich in vier Hauptgruppen 
bringen: Ebenen, Krater, Berge und Rillen. Die Ebenen bedecken mehr 
als die Halfte der Oberflache und zerfallen nach der Nomenklatur von Hevel 
und Riccioli in Maria, ,,Meere‘‘, groBe, dunkle, schon dem bloBen Auge auf- 
fallende Flachen, Paludes (Siimpfe), Lacus (Seen) und Sinus (Meerbusen), 
welche mit den Meeren, wie auch diese unter sich, in der Regel in Verbindung 
stehen und meist heller und weniger gut begrenzt sind. Die Mehrzahl der 
Meere findet sich im nérdlichen Teile der Oberflache, nur vier von den gréBeren 
reichen nach der siidlichen Hemisphare hiniiber!). Helle Ebenen finden sich 
seltener und sind weniger ausgedehnt. Die charakteristischsten und haufigsten 
Mondformationen aber sind die Krater, im allgemeinen kreisahnliche Gebilde, 
umschlossen von Wallen, mit maBigem Abfall nach auBen, steilerem nach 
innen, in deren Mittelpunkte sich meist eine oder mehrere bergige Massen 


1) Von Westen nach Osten fortschreitend, sind die Namen der hauptsachlichsten 
Meere: Mare Crisium, Foecunditatis, Nectaris, Tranquillitatis, Serenitatis, Vaporum, 
Frigoris (am Nordpol), Imbrium, Nubium, Humorum und Oceanus Procellarum. Die Ring- 
gebirge sind meist nach berithmten Astronomen und Naturforschern benannt worden, die 
Gebirgsketten nach irdischen Gebirgen. 
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Fig. 147. Mond nach einer Aufnahme auf der Pariser Sternwarte. 
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Fig. 148. Mondkrater Theophilus und seine Umgebung, 


nach einer Aufnahme mit dem grofen Refraktor des Yerkes-Observatoriums. 
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(Berge und Kraterkegel) befinden, die niedriger als der Wall sind. Je nach 
ihrer Gré8e und besonderen Bildung unterscheidet man Wallebenen, Berg- 
ringe, Ringgebirge, welche die groBe Mehrzahl der Krater ausmachen, Krater- 
ebenen, eigentliche Krater und kleinere kraterahnliche Formen. Man kennt 
Wallebenen, wie Clavius, Maginus u. a., von mehr als 200 Kilometer Durch- 
messer, und kleinste Kraterchen (sogenannte Kratergriibchen) von weniger 
als 1 Kilometer Durchmesser, und ebenso verschieden wie ihre GréBe ist 
Form und Aussehen. Die meist sehr regelmiBig umwallten Ringgebirge 
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Fig. 149. Ringgebirge Kopernikus, nach Secchi. 


haben etwa 40 bis 80 Kilometer Durchmesser und finden sich haufig paar- 
weise, wie Atlas und Herkules, Aristillus und Autolykus u. a. Zu den be- 
deutendsten Ringgebirgen gehéren Posidonius im Nordwest-, Kopernikus 
(Fig. 149 und 150) im Nordost-, Tycho im Siidost- und Theophilus im Siid- 
west-Quadranten. Auf den Kraterwillen befinden sich oft kleine Krater, 
von Franz ,,Wallkrater’’ genannt, die spiter entstanden sein miissen, als die 
Kraterwille, da sie diese unterbrechen und stellenweise zerstéren, wahrend 
niemals das Umgekehrte zutrifft. Von der Zahl der Krater erhalt man einen 
Begriff aus der Karte von Schmidt, die nahezu 33000 derartige Gebilde 
aufweist. 

Die mannigfachen Erhebungen (montes nach Hevel) zeigen unter allen 
Objekten die gréBte Ahnlichkeit mit tellurischen Formen. Miachtige Gebirgs- 
ketten, wie die Alpen, die Apenninen und der Kaukasus im Norden, wechseln 
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in reicher Folge ab mit einzelnen Bergen, Hiigellandschaften und Bergriicken, 
die sich mehr im Siiden und in der Umgebung der besonders dort sehr zahl- 
reichen Ringgebirge finden. 

Als eine Klasse der Mondformationen fiir sich erscheinen endlich die 
Rillen, schmale, oft 300 bis 500 Kilometer lange Schluchten und Furchen, 
die zuweilen Wille, Bergriicken und Gruben ohne Unterbrechung durch- 
setzen. Die gréBte Rille, beim Hyginus im Nordwestquadranten, war schon 


Fig. 150. Raneoenies Keepecnknes cach eine 


Schréter bekannt; die Beobachtungen von Lohrmann, Madler, ganz besonders 
aber von Neison und Schmidt haben viele Hunderte dieser oft schwer erkenn- 
baren Gebilde gezeigt. 

Die Hohe der Gebirge des Mondes kann durch Messung der Linge des 
Schattens, den sie werfen, bestimmt werden und kommt der der Berge auf 
der Erde etwa gleich. Einer der héchsten gemessenen Berge, am Nordost- 
rande des Ringgebirges Curtius (nahe dem Siidpol), iiberragt dessen 
innere Flaiche um etwa 8000 Meter; noch hohere finden sich vielleicht 
in den siidlichen Randgebirgen Dérffel und Leibniz, wie tiberhaupt der 
siidliche Teil des Mondes den nérdlichen an wilder GroSartigkeit weit 
iibertrifft; doch treten auch in den Gebirgsziigen der Apenninen und des 
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Kaukasus Berge von 6000 Meter Hohe und dariiber auf. Die Walle der 
groBen Ringgebirge erheben sich in der Regel nur 3000 bis 4000 Meter iiber 
die innere Flache; einzeln stehende Berge sind noch niedriger. Da auf dem 
Monde eine Niveauebene, wie die des Meeres auf der Erde, nicht existiert, 
so kann man bei ihm von absoluten Hohen nicht ohne weiteres sprechen, 
sondern muf die Héhen zunachst auf benachbarte Ebenen beziehen. Ver- 
suche, eine mittlere Niveaufliche zu konstruieren, hab-:n erkennen lassen, 
daB einige Meere nicht unerheblich unter dem mittleren Niveau liegen. Die 
Ergebnisse dieser Untersuchungen sind freilich bisher noch mit groBer Un- 
sicherheit behaftet; indessen ist die erwahnte Tatsache wenigstens fiir die 
Randpartie des Mondes durch die Messungen von Hayn sichergestellt. 

Wie die Form, so weichen auch die Helligkeiten der verschiedenen For- 
mationen in mannigfacher Weise voneinander ab, und selbst in den Farben- 
nuancen finden sich Differenzen. Am dunkelsten erscheinen Teile der groBen 
Wallebenen Riccioli und Grimaldi in der Nahe des Ostrandes, sowie mitunter 
auch Plato (im Norden), am hellsten in der Regel die kleineren Krater. Der 
hellste Punkt des Mondes ist Aristarch mit seer Umgebung. Wenige Tage 
nach dem Neumond, wenn sich die Nachtseite des Mondes in dem bekannten 
aschfarbenen Lichte, dem Reflex der hell erleuchteten Erde, zeigt, erscheinen 
Aristarch sowie Kepler und andere, kleinere Krater bei schwachen VergréBe- 
rungen auf der dunklen Mondoberflache oft wie hell erleuchtete Punkte, so 
da8 die in friiherer Zeit mitunter ausgesprochene Ansicht, der Mond hatte 
noch tatige Vulkane, durchaus begreiflich erscheint. 

Ein charakteristisches Geprige geben dem Vollmond die zahlreichen 
hellen Streifensysteme, die sich von den gré8ten Ringgebirgen aus, wie von 
Tycho, Kopernikus und Kepler, Hunderte von Kilometern weit tiber die 
Mondoberflache hinziehen. 

Die beiden Figuren 149 und 150 veranschaulichen eines der bedeutendsten 
Ringgebirge, den Kopernikus, und liefern zugleich ein gutes Beispiel, wie 
selbst verhiltnismaBig einfache Formationen von verschiedenen, getibten 
Beobachtern, abgesehen von der anderen Darstellungsweise, verschieden 
aufgefaBt und abgebildet worden sind; zwischen Lohrmann, Madler und 
Neison bestehen hiufig nicht minder groBe Abweichungen als hier zwischen 
Secchi und Schmidt. 

Uber die Entstehung der Formationen auf der Mondoberflache, 
namentlich der Krater, sind zahlreiche Hypothesen aufgestellt worden. So 
hat man die Bildung der Krater durch das Aufstiirzen riesiger Meteoriten 
erklaren wollen, und noch ganz neuerdings ist diese Hypothese von Martus 
und von See eifrig verfochten worden. Andere Erforscher des Mondes meinen, 
-daB die Krater rein vulkanischer Natur sind, analog den Kratern der Erde. 
Eine nihere Diskussion aller dieser Ansichten wiirde hier zu weit fiihren, 
und es soll daher nur die Theorie von Loewy und Puiseux naher dargelegt 
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werden, welche diese beiden Gelehrten auf Grund sorgfaltigen Studiums der 
Pariser Mondphotographien entwickelt haben; im Anschlu8 daran soll dann 
noch die Hypothese iiber die Entstehung der Mondkrater, welche Zehnder 
und spiter unabhingig von ihm H. Ebert aufgestellt haben, kurz wieder- 
gegeben werden. 

Urspriinglich hat man sich den Mond als feurig-fliissige Masse zu denken. 
Infolge der allmihlichen Erkaltung bildeten sich auf der Oberflache zunachst 
eroBe Schlacken, die, von Strémungen umhergefiihrt, zum Teil an einander 
stieBen und sich mit einander vereinigten; diese Vereinigungsstellen lassen 
sich teilweise noch heute nachweisen. Die Erstarrung der Oberflache wurde 
schlieBlich vollstaindig, und es begann nun die Periode der Bildung der Ring- 
gebirge. Durch den Druck vom Innern des Mondes her, der etwa in einer 
Gasentwicklung seine Ursache hatte, wurde die erstarrte, noch diinne Rinde 
stellenweise emporgewélbt in Form einer Kugelkaiotte. Wurde der Druck 
stiirker, so wurde die Wélbung oben durchbrochen, die festen Massen der 
Rinde stiirzten zum Teil in die gliihende Lava des Innern und wurden dort 
wieder fliissig, rings um die Offnung aber blieb ein kreisférmiger Wall stehen. 
Allmihlich erstarrte dann der von dem Ringwalle eingeschlossene Teil der 
Oberfliche wieder, und damit war ein typisches Ringgebirge entstanden. 
Die Bildung eines Zentralkegels war bei diesem Vorgange auch recht wohl 
méglich. 

Im spateren Verlaufe der Entwicklung zog sich nun das Innere des 
Mondes infolge der Abkithlung starker zusammen als die Rinde, es entstanden 
Hohlraume, und infolgedessen senkten sich betrachtliche Teile der Ober- 
flache; das Senkungsgebiet wurde durch die Lava des Innern tiberflutet und 
eingeebnet. So entstanden, da die Lava bald erkaltete, die sogenannten 
Meere, die nach Franz tatsachlich tiefer liegen als das durchschnittliche 
Niveau. Die allmahlich immer starker und fester werdende Rinde gestattete 
in der auf die Bildung der Meere folgenden Periode immerhin noch die Ent- 
stehung zahlreicher Vulkane, welche gro8e Aschenmengen ausschleuderten. 
Die Asche wurde von den Winden — es wird angenommen, da der Mond 
damals noch eine Atmosphare hatte, — auf weite Strecken geradlinig davon- 
getragen, fiel aber allmahlich zu Boden und bildete so die hellen Streifen auf 
der Mondoberflache, die ohne wesentliche Unterbrechung tiber Berg und 
Tal dahinziehen. Die Vulkane sind dann mit der fortschreitenden Erkaltung 
des Mondes allmahlich erloschen. 

Dies ist, allerdings nur in der knappsten Form, die Theorie von Loewy 
und Puiseux; ob sie den Tatsachen entspricht, miissen wir dahingestellt 
sein lassen. 

Wesentlich anders als die beiden franzésischen Astronomen stellen 
sich Zehnder und H. Ebert die Entstehung der Mondkrater vor. Nach 
ihrer Ansicht entstanden diese Gebilde zu einer Zeit, als der Mond noch 
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eine raschere Rotation besa8. In dem glithendfliissigen Innern rief die An- 
ziehung der Erde Gezeiten hervor, die das Magma periodisch hoben und 
senkten. Bei jeder Flut quoll dieses durch noch vorhandene Offnungen in 
der festen Kruste empor, tiberflutete die letztere nach allen Seiten hin und 
zog sich dann, wenn die Ebbe eintrat, wieder zuriick. Dabei blieben aber 
Teile des Magmas an der Oberflaiche, die infolge der Abkiihlung erstarrten. 
Bei der nachsten Flut brandete die von der Offnung aus nach allen Seiten 
hin vordringende Welle an den erstarrten Massen empor, bei weiterem Zuflu8 
von Magma iiberstieg die Fliissigkeit den allmahlich entstehenden kreis- 
runden Wall und setzte neues Material ab. Die Folge davon war, da der 
Wall eine sanfte Boschung nach auBen, eine steile nach innen erhalten muBte, 
ganz wie dies bei den Mondkratern der Fall ist. Die zentrale Offnung wurde 
allmihlich enger, die Uberflutung geringer, und die letzten Eruptionen 
schufen schlieBlich den Zentralkegel des Kraters. Es ist Ebert gelungen, 
auf experimentellem Wege nach dem auseinander gesetzten Prinzip Gebilde 
zu erzeugen, die im Kleinen die gré8te Ahnlichkeit mit den Mondkratern 
besitzen. 

Veranderungen und physische Beschaffenheit des Mondes. 
Im Jahre 1866 machte Schmidt darauf aufmerksam, da% mit dem im Mare 
Serenitatis gelegenen kleinen Krater Linné eine Veranderung vorgegangen 
zu sein scheine, da statt des tiefen, 1823 von Lohrmann und spiater von 
Madler und ihm selbst gesehenen und gezeichneten Kraters jetzt ein 
nur ganz wenig vertiefter weifer Fleck vorhanden sei. Dies erwies sich 
in der Tat als richtig. Ob aber der Grund dieses verschiedenen Aussehens 
in einer reellen Veranderung oder nur in Fehlern der fritheren Beobach- 
tungen zu suchen ist, laBt sich mit Sicherheit nicht entscheiden; seit 1867 
scheint dieser Krater seine Gestalt ohne wahrnehmbare Anderung beibe- 
halten zu haben. W. H. Pickering nimmt allerdings noch spatere Verande- 
rungen an, die aber von anderer Seite bestritten werden. Auch hat Pickering 
waihrend des Verlaufes von Mondfinsternissen sowie auch bei wechseln- 
dem Sonnenstande merkwiirdige Anderungen des Durchmessers des weiBen 
Fleckes, als welcher der kleine Krater Linné jetzt erscheint, konstatiert. 
Ein anderer Fall angeblicher Veranderungen ist ebenfalls der Gegenstand 
lebhafter Diskussion geworden; er betrifft die Moglichkeit einer gruben- 
oder krateraihnlichen Neubildung nordwestlich von Hyginus. H. Klein, der 
zuerst auf die Erscheinung aufmerksam machte, trat fiir wirkliche Anderungen 
sehr entschieden ein; andere Mondforscher verhalten sich indessen zweifelnd. 
Derartige Beispiele von vermuteten Veranderungen lieBen sich in noch gréBerer 
Zahl anfiihren. Bei der Beurteilung dieser Beobachtungen ist zu bedenken, 
_ wie auBerordentlich verschiedenartig das Aussehen solcher kleinen und wenig 
auffalligen Formen ist, je nach Beleuchtung, Luftzustand, Fernrohr usw. 
In einigen Fallen scheint aber die Realitat der Veranderungen gut verbirgt 
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zu sein, und besonders die Veranderungen, die W. H. Pickering 1904 im 
Ringgebirge Plato und 1913 an dem kleinen Krater Eimmart beobachtet 
hat, lassen sich kaum bezweifeln. 

DaB physische Verinderungen einzelner Formationen des Mondes oder 
von Teilen derselben bei den enormen Temperaturschwankungen, denen 
sie infolge 14tagiger Sonnenbestrahlung und 14tagiger eisiger Nacht unter- 
liegen, méglich sind, wird kaum bestritten werden kénnen. Es fragt sich 
nur, ob sie bedeutend genug sind, um uns sichtbar zu werden. Bedenkt 
man, daB 1’’ nahe der Mondmitte schon einer linearen Ausdehnung von 
1800 Metern entspricht, so miissen es furchtbare Umwalzungen und enorme 
ihnen zugrunde liegende Krafte sein, die Krater und Ringgebirge von der 
GréBe der Hyginus-Grube beeinfluBt haben. Fundamentale Anderungen 
selbst von Formen mit 1 bis 2 Kilometer Durchmesser, den nahezu kleinsten, 
die in der Entfernung des Mondes noch mit einiger Sicherheit wahrzunehmen 
sind, erheischen Krafte, die auf dem Monde noch jetzt in Tatigkeit anzu- 
nehmen schwer ist, denn Temperaturveranderungen allein diirften kaum 
eine solche Wirkung hervorbringen, wie wir sie in den oben genannten Fallen 
zu beobachten scheinen. 

Welches die chemische Zusammensetzung und die innere Anordnung 
der unsern Begleiter bildenden Stoffe ist, wissen wir nicht; das Spektroskop, 
welches im Mondlichte begreiflicherweise nur die Linien des Sonnenspektrums 
zeigt, versagt hier seinen Dienst, und auch durch die Photographie und die 
Photometrie sind nur sparliche Aufschliisse zu erhalten. Aus dem Wert 
der Albedo (0.07) folgt nur, da8 durchschnittlich die Oberflache aus ziemlich 
dunklen Substanzen besteht, die etwa die gleiche Lichtmenge zuriickwerfen 
wie unser irdischer Tonmergel; fiir die verschiedenen Gegenden schwanken 
aber, wie der erste Anblick zeigt, die riickstrahlenden Krafte auBerordentlich. 
Loewy und Puiseux vermuten sogar in der Farbung gewisser Gegenden 
vom Sonnenstande abhaingige Veranderungen. Auch fiir die verschiedenen 
Strahlengattungen ist das Reflexionsvermégen der Mondoberflache in ihren 
einzelnen Teilen auBerordentlich verschieden. Dies geht aus Versuchen yon 
Wood und spiter von Miethe hervor, die den Mond unter Einschaltung passend 
gewahlter farbiger Lichtfilter photographierten. Es ergab sich z. B., daB 
gewisse Teile des Mondes die ultravioletten, andere die roten Strahlen stark 
reflektieren. Die Hoffnungen, durch solche Untersuchungen AufschluB tiber 
die Gesteinsarten auf dem Monde zu erhalten, diirfte wohl nur in beschranktem 
MaBe in Erfiillung gehen. In den Jahren 1907 und 1908 haben Wilsing und 
Scheiner spektralphotometrische Messungen am Monde angestellt, die sie 
mit anderen, von ihnen an verschiedenen Gesteinen ausgefiihrten, verglichen 
haben. Ihre Messungen beziehen sich auf zwei Stellen der Mondoberflache, 
namlich eine ziemlich dunkle im Mare Imbrium und eine helle Stelle zwischen 
den Kratern Macrobius und Proclus. Diese photometrischen Messungen sind 


Der Mond. 379 


vereinbar mit der Annahme, daf die Substanz der Mecre einen lavaartigen 
Charakter besitzt, wahrend die Abhinge der Krater mit Asche bedeckt sind. 
Ks ist aber pach Wilsing und Scheiner damit keineswegs gesagt, daB diese 
Annahme auch wirklich richtig ist. H. Ebert glaubt, daB die Meere des Mondes 
von urspriinglich magmatischen Massen tiberdeckt sind, die bei der Erstarrung 
eine glasige Struktur angenommen haben. Bei der Begriindung dieser Hypo- 
these sttitzt er sich auf die Beobachtung, daB die Oberfliche eines etwas 
verwitterten und bestaubten Glasflusses unter verschiedener Beleuchtung 
ganz ahnliche Erscheinungen zeigte, wie dies die Mondmeere bei verschiedenem 
Sonnenstande tun. 

Eine Atmosphare des Mondes ist noch nicht nachgewiesen. Da eine 
etwa vorhandene mit der Erdatmosphare an Dichtigkeit nicht vergleichbar 
ist, beweisen mannigfache Erscheinungen, wie die au8erordentliche Scharfe 
und Schwarze der Schatten, das momentane Verschwinden der Sterne am 
Mondrande bei Sternbedeckungen, der Umstand, da bei diesen die Strahlen 
keine Ablenkvng erfahren, sowie die spektroskopischen Untersuchungen. 
Immerhin aber ist die Moglichkeit einer Atmosphire von etwa 1/99, der 
Dichte der Erdatmosphare nicht ausgeschlossen. 

DaB der Mond keine merkliche Atmosphare besitzt, ist eine Tatsache, 
die in schénster Weise mit eimer von Stoney aufgestellten Theorie tber 
die Atmospharen der Planeten und Monde iibereinstimmt. Aus den Lehren 
der kinetischen Gastheorie hat namlich Stoney gefolgert, daB die Geschwin- 
digkeiten der Molekiile derjenigen Gase, welche unsere irdische Atmosphare 
bilden, bei den auf dem Monde obwaltenden Verhiltnissen hinreichend gro8 
sind, um ein allmihliches Fortfliegen der Molektile vom Monde zu bewirken. 
Wenn also der Mond, wie es sehr wahrscheinlich ist, jemals eine Atmosphare 
gehabt hat, so ist dieselbe im Laufe der Zeit immer diinner geworden. Aus 
der Theorie von Stoney folgt auch, daB die Erde freien Wasserstoff und Helium 
nicht dauernd in ihrer Atmosphire festhalten kann, und ferner, da8 sich 
Wasserdampf nicht dauernd in den Atmosphaéren von Merkur und Mars 
befinden kann. Wahrscheinlich wird keiner der Monde im Planetensystem, 
ausgenommen vielleicht der des Neptun, eine einigermaBen dichte Atmo- 
sphare besitzen. Ganz einwandfrei ist die Stoneysche Theorie nicht, doch 
scheint sie sich mit den Tatsachen in gutem Einklange zu befinden. 

Licht und Wirme des Mondes. Die gesamte vom Vollmonde uns 
zugesandte Lichtmenge betrigt nach den genauesten photometrischen Be- 
stimmungen den 465000sten Teil der Lichtmenge der Sonne. Die Helligkeit 
des Mondes in seinen einzelnen Phasen ist von mehreren Beobachtern be- 
stimmt worden, doch zeigen die verschiedenen Messungsreihen noch ziem- 
lich groBe Unterschiede. Sie stimmen jedoch darin tberein, dab die Abhangig- 

keit der Helligkeit von der Phase wesentlich anders ist, als man auf Grund 
theoretischer Rechnungen vermuten sollte. So ist die Helligkeit des Mondes 
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im letzten Viertel, in Teilen der Helligkeit des Vollmondes ausgedriickt, 
nach W. H. Pickering (visuelle Messungen) nur 0.08, nach Stebbins und 
Brown (Messungen mit dem Selen-Photometer) 0.10, nach Scheller (photo- 
craphisch-photometrische Messungen) 0.16, die Helligkeit im ersten Viertel 
nach Stebbins und Brown 0.12, nach Scheller 0.10. Auf Grund der verschie- 
denen Beleuchtungstheorien sollte man dagegen erwarten, dai im ersten 
und letzten Viertel die Helligkeit etwa 1/, bis % von der des Vollmondes sei. 
Die Ursache der schlechten Ubereinstimmung zwischen Theorie und Beob- 
achtung diirfte darin zu suchen sein, da die Oberflache des Mondes sehr 
uneben ist und das Licht keineswegs itberall gleichmaBig retlektiert. 

Die Versuche, die vom Monde auf die Erde gelangende Warmemenge 
zu ermitteln, sind lange erfolglos geblieben; da er aber von der Sonne Licht 
empfinet und reflektiert, so mu8 er auch deren Warme wenigstens zum 
Teil zuriickstrahlen. Nun zeigt allerdings die Rechnung, da die nach der 
Erde direkt reflektierte Wirmemenge so gering ist, da3 sie sich der gewohn- 
lichen, thermometrischen Wahrnehmung ganzlich entziehen mu. Erst mit 
Hilfe der thermoelektrischen Saule ist es Melloni und spater Lord Rosse 
gelungen, die Mondwarme nachzuweisen. Der letztere suchte nicht nur den 
Gesamtbetrag der Wirme zu ermitteln, sondern auch den Betrag in ver- 
schiedenen Phasen, ferner, welcher Teil rein reflektierte Sonnenwaérme und 
welcher vom Monde selbst als einem warmen, die absorbierte Sonnenwarme 
abgebenden Kérper ausgestrahlt sei. Als Resultat seiner Untersuchungen 
fand sich fiir die Warmemenge nahezu die gleiche Veranderung wie fiir die 
Lichtmenge, das heiBt, die gréBte Quantitat beim Vollmond und eine kaum 
merkliche nahe dem Neumond. Ferner ergab sich, da nur ein geringer 
Bruchteil, namlich 14% der vom Monde tiberhaupt ausgesandten Wiarme 
reflektierte, der gréBere, 86%, dagegen ausgestrahlte absorbierte Sonnen- 
warme sei. Die angegebenen Zahlen sind spater von Very im wesentlichen 
bestatigt worden. Dasselbe. Resultat ergibt sich aus der Tatsache, daB der 
Mond uns nur den 465000sten Teil des Lichtes der Sonne zusendet, dagegen 
nach Rosse den 82000sten Teil der Sonnenwairme. Letzterer Wert ist aller- 
dings wahrscheinlich ziemlich unrichtig; nach Hutchins betraigt vielmehr die 
uns vom Monde zugesandte Warme den 185000sten Teil derjenigen, die wir 
von der Sonne empfangen. 

Lord Rosse wurde durch seine Messungen in den Stand gesetzt, auch 
die Differenz der Temperaturen der Mondoberflache bei voller Bestrahlung 
und bei Nacht zu schatzen, und fand diese zu iiber 300°C. Die Tempe- 
raturen selbst lieBen sich aber mit einiger Genauigkeit nicht bestimmen. 
Lord Rosses Resultate sind vielfach angezweifelt worden, aber die spiteren 
Untersuchungen von Very geben ihnen eine Stiitze. Very ist der Ansicht, 
daB am Aquator des Mondes, wenn die Sonne am héchsten steht, der Boden 
eine Temperatur von iiber 100° C annimmt. Hort die Sonnenstrahlung auf, 
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so wird die Temperatur auferst tief sinken, wahrscheinlich nahezu auf die 
des Weltraumes, die man zu — 273°C annimmt. Untersuchungen von 
Béddicker tiber den Verlauf der Warmestrahlung des Mondes bei Mond- 
finsternissen haben zu merkwiirdigen Ergebnissen tiber die Verainderungen 
der Strahlung beim Eintreten des Mondes in den Erdschatten gefithrt. Wah- 
rend der Totalitaét selbst soll fast gar keine Warmestrahlung mehr wahr- 
zunehmen sein. 


6. Mars und seine Satelliten. 


Der vierte Planet nach der Reihenfolge der Entfernung von der Sonne 
und der nachstfolgende auBerhalb der Erdbahn ist Mars (d). Sein mittlerer 
Abstand von der Sonne ist etwa 228 Millionen Kilometer; bei der betracht- 
lichen Exzentrizitat (0.093) seiner Bahn schwanken aber die Entfernungen 
um 42 Millionen Kilometer, so da die Periheldistanz nur 207 Millionen 
Kilometer, die Apheldistanz dagegen 249 Millionen Kilometer betragt. Nachst 
Merkur ist er der kleinste der Hauptplaneten, indem sein Durchmesser nahe- 
zu 6900 km, seine Masse nur 4/399359) der Sonnenmasse ist; eine Abplattung 
hat man bisher durch Messungen nicht sicher nachweisen kénnen. Mars 
vollendet einen Umlauf um die Sonne in 687 Tagen, gebraucht also 4314 
Tage weniger als zwei Jahre. Ware die Umlaufsdauer genau zwei Jahre, so 
wiirde er einen Umlauf machen, wihrend die Erde deren zwei macht, und 
die Oppositionen wiirden in Intervallen von zwei Jahren stattfinden; da er 
sich aber etwas schneller bewegt, so braucht dié Erde durchschnittlich etwa 
50 Tage iiber zwei Jahre, um ihn einzuholen. Die synodische Umlaufszeit 
betragt also etwa 780 Tage. Eine Opposition findet 1924 August 23 statt. 

Dem bloBen Auge erscheint Mars als ein heller Stern von auffallend 
roter Farbung. Seine Helligkeit schwankt infolge der groBen Anderungen 
seiner Entfernung von der Sonne und der Erde sehr stark. Findet namlich 
eine Marsopposition zu der Zeit statt, wo der Planet dem Perihel nahe und die 
Erde gleichzeitig im Aphel ist, so ist die Entfernung zwischen Erde und Mars 
etwa 55 Millionen Kilometer, der scheinbare Durchmesser des Mars 26’ und 
seine Helligkeit —2.8ter GréBe. Er ist dann naichst Venus der hellste Stern 
des Himmels. Wenn sich dagegen Mars in der Nahe seiner Konjunktion 
befindet, betragt seine Entfernung von der Erde 377 Millionen Kilometer, 
sein scheinbarer Durchmesser nur 3’’8, und seine Helligkeit ist 1.6ter GréBe. 
Die Helligkeit kann sich somit um den Betrag von 4.4 GréBenklassen andern, 
und Mars ist zur Zeit einer giinstigen Opposition beinahe 60mal so hell, als 
zur Zeit der Konjunktion. Zur Zeit einer mittleren Opposition hat er eine 
Helligkeit von —1.8 GréBenklassen. y 

Die Helligkeitsinderungen, welche von der Phase herriihren, sind da- 
gegen sehr klein. Die Form der Lichtkurve ahnelt am meisten der der Venus; 
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die Albedo (0.15) ist die kleinste nachst der von Mond und Merkur, Dies 
riihrt wohl daher, daB die Sonnenstrahlen die nicht sehr dichte Marsatmosphare 
durchdringen und erst von der festen Oberflache des Planeten reflektiert 
werden. Wiirde die Marsatmosphiire ihrer Zusammensetzung nach der unserer 
Erde ihnlich sein, welche am meisten die blauen Strahlen absorbiert, so 
wiirde sich hierdurch auch das rétliche Aussehen des Planeten erklaren. 
Fiir die teleskopische Untersuchung ist Mars von jeher eines der inter- 
essantesten Objekte gewesen, da er groBe Analogien mit der Erde zeigt. 
Selbst mit einem verhaltnismaBig kleinen Fernrohre kann man auf der Ober- 
flache helle und dunkle Flecke und Stellen wahrnehmen (vgl. Fig. 151 und 
152), die ihre Lage, wie die Vergleichungen neuerer Beobachtungen mit 


Fig. 151. Mars, 1909 Okt. 10 nach Graff. Fig.152. Mars,1914 Januar 13 nach Slipher. 


alteren ergeben, in der Hauptsache nicht verandern, also der Oberflache 
des Planeten selbst angehéren. In der Nahe der Pole, besonders des Siid- 
poles, finden sich weibe Flecke, die, je nachdem die betreffende Marsgegend 
Sommer oder Winter hat, an GréBe ab- oder zunehmen, und welche man 
daher mit einigem Rechte mit den Kis- und Schneebildungen an den Polen 
unserer Erde vergleichen kann. Fig. 153 veranschaulicht, wie mit dem Ein- 
treten des Frihlings der betreffenden Marshalfte die Polarkappen allmahlich 
abschmelzen und kleiner werden. Nach Zeichnungen von Barnard ist das 
Aussehen des Siidpolarflecks auf der linken Halfte der Figur von 1892 Juli 8 
bis August 29, auf der rechten Halfte von 1894 Mai 21 bis Oktober 7 wieder- 
gegeben. Kine Deutung der anderen hellen und dunklen Flecke ist ver- 
schiedentlich versucht worden; so halten einige dieselben fiir Kontinente 
und Meere, andere fiir kahle Wiisten und bewachsene Oasen, aber keine 
dieser Ansichten ist ohne gewichtige Einwendungen geblieben, und man ist 
noch im Unklaren, was jene Gebilde eigentlich sind. Jedenfalls ist es be- 
merkenswert, daB, wie schon erwahnt, das Gesamtbild jener Konfigurationen 
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keine wesentlichen Veranderungen erlitten hat, obwohl die Beobachtungen 
sich schon tiber zwei Jahrhunderte erstrecken. Kleinere Verainderungen, 
namentlich solche, die mit den Jahreszeiten auf Mars in Zusammenhang 
stehen, sind alierdings konstatiert worden. 

Kine Atmosphare besitzt Mars zweifellos. Dafiir spricht die Verwaschen- 
heit aller Details der Oberflache besonders gegen den Rand hin, ebenso die 
Unbestimmtheit der Lichtgrenze bei der Phase. Dagegen wird die Atmo- 
sphare bedeutend weniger dicht sein als die der Erde, da die Anziechungskraft 
an der Oberflache des Mars sehr viel geringer ist als die der Erde. Weiterhin 
hat man auch Wolken, wie sie in unserer Atmosphare so haufig vorkommen, 
auf Mars bisher nur sehr selten beobachten 
konnen; es verdient indessen hier erwaihnt zu 
werden, da nach tibereinstimmender Aussage 
verschiedener Beobachter im Jahre 1909 eine 
gewisse Zeit hindurch die Details auf der 
Oberflaiche des Planeten merkwiirdig ver- 
schleiert erschienen. Die Untersuchung des 
Spektrums des Planeten hat keine sichere 
Auskunft tiber die Zusammensetzung der 
Atmosphare erbracht. Bis in die jiingste 
Zeit ist es eine offene Streitfrage gewesen, ob 
das Spektrum des Mars Andeutungen dafir 
enthalt, daB in seiner Atmosphire Wasser- 
dampf vorhanden ist. Man hat diese Frage 
in der Weise zu entscheiden gesucht, daB man 
das Spektrum des Mars mit dem des Mondes 
verglich. Da der Mond keine Atmosphare be- 
sitzt, so ist sein Spektrum mit dem der Sonne 
identisch, und da die vom Monde zu uns gelangenden Lichtstrahlen die irdische 
Atmosphare passieren, so zeigt sein Spektrum die in der letzteren entstehenden 
Wasserdampfbanden. Die vom Mars zu uns kommenden Lichtstrahlen haben 
nun nicht nur unsere Atmosphare, sondern auch die des Planeten, und zwar 
diese sogar zweimal, durchwandert, und wenn die Marsatmosphare Wasser- 
dampf enthielte, so muSten daher im Marsspektrum die Wasserdampfbanden 
starker erscheinen als im Mondspektrum. Slipher glaubte in der Tat, eine 
solche Verstaérkung der Wasserdampfbhanden festgestellt zu haben, aber die 
Untersuchungen von Campbell, die unter den giinstigsten Bedingungen 
und mit der gré8ten Sorgfalt angestellt worden sind, ergaben eine ab- 
solute Ubereinstimmung der Spektra von Mars und Mond. Auch eine 
zweite von Campbell angewendete Untersuchungsmethode ergab ein 
negatives Resultat. Photographiert man naimlich unter Anwendung sehr 
eroBer Dispersion das Marsspektrum, so miissen nach dem Dopplerschen 


Fig. 153. Abschmelzen des Siid- 
polarflecks des Mars. 
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Prinzip die von Mars herriithrenden Spektrallinien gegen die Linien einer 
irdischen Lichtquelle Verschiebungen erkennen lassen, da sich der Planet 
bewegt. Die Wasserdampflinien des Mars miBten demnach eine Verschiebung 
gegen die der Erdatmosphire besitzen, welche ja gleichzeitig in dem Spektro- 
cramm auftreten. Campbell und S. Albrecht konnten nun in den Mars- 
spektrogrammen wohl die Wasserdampflinien der Erdatmosphare sehen, aber 
an den Stellen, wo die von der Marsatmosphare herriihrenden sein sollten, 
war nichts aufzufinden. Wir sind daher berechtigt, zu sagen, daB die Atmo- 
sphére des Mars jedenfalls nur auBerst wenig Wasserdampf enthalt, wenn 
iiberhaupt etwas davon in ihr vorhanden ist. 

Nach den zahlreichen, von Kaiser, Lockyer, Lohse, Keeler, Perrotin, 
Flammarion, Denning, Antoniadi, Cerulli, Lowell und vor allem von Schia- 
parelli entworfenen Zeichnungen und Messungen ist es moglich geworden, 
schon jetzt leidlich genaue Karten der Marsoberflache zu konstruieren; wir 
geben in der Fig. 154 eine auf den Beobachtungen von Schiaparelli beruhende 
Darstellung. Infolge der etwa 25° betragenden Neigung des Marsaquators 
gegen die Bahn des Planeten, welche keine groBeren Unterschiede der Jahres- 
zeiten als bei uns bedingt, sehen wir bald den einen, bald den anderen Pol. 
Befindet sich der Planet in 350° Linge oder in derselben Richtung von der 
Sonne aus gesehen, in welcher die Erde am 10. September steht, so ist der 
Siidpol gegen die Sonne geneigt; ist der Planet zugleich in Opposition, so ist 
dieser Pol dann auch der Erde zugekehrt, und wir kénnen die Gegenden bis 
25° iiber den Pol hinaus sehen. Bei einer Opposition im Marz dagegen, wo 
Mars viel weiter von uns absteht, ist der Nordpol des Planeten gegen die 
Erde gekehrt. 

Kine besonders interessante Beobachtung in betreff der Marstopographie 
hat Schiaparelli gemacht. Derselbe fand, daB die helleren Flecke, die soge- 
nannten Kontinente, von feinen, nahezu geraden Linien in allen méglichen 
Richtungen durchzogen waren. Einige Jahre spaiter bemerkte er auBerdem, 
dai viele dieser ,,Kanale“‘ sich verdoppelt hatten, in der Weise, daB anstatt 
der Systeme einfacher Linien solche von Parallellinien vorhanden waren 
(Fig. 152). . 

Diese Aufsehen erregenden Beobachtungen Schiaparellis sind in der Folge- 
zeit von mehreren Astronomen, besonders von Lowell, bestitigt worden, 
wahrend andere, welche mit groBen Instrumenten gleichfalls unter giinstigen 
Umstinden beobachteten, weder die ,,Kanale‘’ noch deren Verdoppelungen 
sahen, obwohl sie andere, auberst feine Details wahrnehmen konnten. So 
fand z. B. Barnard wahrend der Opposition 1911 mit dem Reflektor des 
Mount Wilson-Observatoriums keinerlei kanalihnliche Gebilde auf dem 
Mars. Auch die Marsphotographien (Fig. 155), die zuerst auf dem Lowell- 
Observatorium, dann aber ebenfalls auf verschiedenen anderen Sternwarten er- 
halten wurden, brachten keine Entscheidung in dieser Frage. So sah Lowell 
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auf seinen Aufnahmen zahlreiche ,,Kanile’‘, wahrend andere Marsforscher 
auf denselben Aufnahmen keine derartigen Gebilde zu erkennen vermochten. 
Es ist bei dieser Sachlage nicht zu verwundern, da man iiber die Erklarung 


\ 


1. Mars nach Aufnahmen auf dem Yerkes-Observatorium. 


Bs, 


2. Jupiter nach Aufnahmen auf dem Lowell Observatorium. 


3. Saturn nach Aufnahmen auf dem Mount Wilson-Observatorium. 


Fig. 155. Photographische Aufnahmen von Planeten. 


der ,, Kanale“ in vélliger Unsicherheit ist und die Meinungen der Astronomen 
dariiber auseinander gehen. Eine plausible Erklarung, die durch Beobachtun- 
gen, welche wahrend der giinstigen Marsopposition des Jahres 1909 angestellt 
wurden, noch an Wahrscheinlichkeit gewonnen hat, ist die foleende. Auf 
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der Planetenoberflache befinden sich zahlreiche kleine und gré8ere, in Ton 
und Farbe sich auBerst wenig abhebende, in Aussehen und Form sehr un- 
bestimmte Objekte, welche mit den benutzten optischen Mitteln nicht 
einzeln gesehen werden kénnen. Die Folge davon ist, da$ das menschliche 
Auge sich von diesen einzelnen, an der Grenze der Wahrnehmbarkeit 
stehenden Objekten eine Art Gesamtbild macht, in welchem z. B. zwei nicht 
zu weit auseinander liegende, dunklere Punkte durch das Auge unwillkiirlich 
verbunden und als Linie aufgefaSt werden. Man braucht zum besseren Ver- 
standnis des Gesagten nur an eine moderne Rasterautotypie zu denken. 
Betrachtet man diese mittels einer stark vergréBernden Lupe, so lést sich 
der Druck in eine groBe Anzahl verschieden groBer Punkte auf, und man 
sieht kaum mehr etwas von dem Bilde, welches jene Autotypie bei Betrachtung 
mit bloBem Auge gibt. DaB nun derartige, dem Auge kaum wahrnehmbare 
Gebilde meist als eine mehr oder minder breite, geradlinig begrenzte Flache 
erscheinen, ist eine bekannte Tatsache. Interessante, in dieser Richtung 
angestellte Versuche stiitzen obige Erklarung der ,,Kaniale“ sehr. Sie 1a8t 
verstandlich erscheinen, da zu gleichen Zeiten verschiedene Beobachter 
die ,,Kanile‘t verschieden sehen, und daS gerade vielfach in kleineren Fern- 
rohren jene Gebilde am besten sichtbar waren. Auch hat diese Erklarung den 
Vorzug, daB sie nicht, wie es von mancher Seite geschehen ist, die Realitat 
der ganzen Erscheinung einfach leugnet. 

Uber die Bewohnbarkeit des Mars sind vielfach Spekulationen angestellt 
worden, aber es braucht hier nur erwahnt zu werden, da8 es sich dabei nur um 
Phantasien handelt, denen keine beobachtete Tatsache zugrunde liegt. Man 
kann nur soviel sagen, daB, falls einer der Planeten tiberhaupt bewohnbar 
ist, Mars diejenigen Bedingungen bietet, welche denen auf unserer Erde am 
ahnlichsten sind; freilich diirfte die Temperatur auf ihm infolge seiner gréBeren 
Entfernung von der Sonne und seiner diinnen Atmosphare wesentlich niedriger 
und zudem sehr bedeutenden Schwankungen unterworfen sein. 

AuBer der Erde ist’ Mars der einzige Planet, dessen Rotationsdauer 
wir infolge der Unveranderlichkeit vieler Flecke mit vollkommener Scharfe 
bestimmen kénnen. Zweiundeinhalb Jahrhunderte alte Zeichnungen von 
Huygens weisen Stellen auf, die wir noch jetzt erkennen kénnen; aus der 
Vergleichung dieser und spaterer mit neueren Darstellungen folgt die Um- 
drehungszeit zu 24" 37™ 22°7. 

Die Marsmonde. Am 11. und17. August 1877, wahrend der besonders 
giinstigen Opposition dieses Jahres, gelang es A. Hall, mit dem grofen Re- 
fraktor der Sternwarte zu Washington zwei Marsmonde aufzufinden. Der 
innere Trabant Phobos ist, da er stets in unmittelbarer Nahe des Planeten 
steht, eines der am schwierigsten wahrzunehmenden Objekte im ganzen 
Planetensystem; den auBeren, Deimos, zeigen dagegen unter giinstigen 
Umstinden schon Fernrohre mittleren Ranges (25 cm Offnung). Die Hellig- 
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keit der Monde ist nach Pickering gleich der von Sternen 13. GréBe, nach 
Lowell 10. baw. 12. GréBe. Unter der Voraussetzung, daB sie das Licht in 
eleicher Weise wie Marg selbst reflektieren, kann man auf ihre Durchmesser 
schlieBen; sie sind nach Pickering etwa 9 km, nach Lowell 58 baw. 16 km. 
Das Merkwiirdigste aber ist ihre auSerordentlich geringe Entfernung vom 
Planeten und ihre dadurch bedingte kurze Umlaufszeit. Der innere Tra- 
bant, der vom Marszentrum nur etwa 9300 km (von seiner Oberflache 
etwa 5900 km) absteht, umkreist namlich Mars in nur 7"39™, dagegen 
der auBere, 23200 km (bzw. 19800 km) entfernte in 30" 18", beide nahezu 
in der Ebene des Marsiquators. Ein Beobachter auf Mars wiirde den 
inneren der Trabanten etwa so gro% sehen, wie unser Mond uns erscheint, 
jedoch lichtschwacher; er geht fiir ihn aber nicht im Osten, sondern im Westen 
auf und im Osten statt im Westen unter. Deimos wiirde evwa die Hellig- 
keit der Venus haben. Die Bahnen beider Marstrabanten sind fast vollig 
kreisformig. 


Fig. 156. Bahnen der Marstrabanten. 


Wie bei den Satelliten des Jupiter und des Saturn besteht auch zwischen 
den Umlaufszeiten der Marstrabanten, sehr nahe wenigstens, eine einfache 
Beziehung, indem namlich der auBere in fast genau viermal so langer Zeit 
seinen Umlauf vollendet als der innere. Infolge der Entdeckung der beiden 
Trabanten ist man imstande, mit Hilfe des dritten Keplerschen Gesetzes 
die Masse des Mars weit genauer zu bestimmen, als es frither méglich war; 
sie betrigt ungefahr 1/, der Erdmasse und die Dichtigkeit etwa drei Viertel 
der Erddichte. 


7. Die kleinen Planeten. 


Es war unmoelich, das Sonnensystem, wie es der Astronomie zu Ende 
des 18. Jahrhunderts bekannt war, zu betrachten, ohne auf die groBe Liicke 
aufmerksam zu werden, welche zwischen Mars und Jupiter bestand. Von 
diesem Raume abgesehen, folgten alle damals bekannten Planeten auf- 
einander in einer ziemlich regelmaBigen Reihe, welche schon frither ange- 
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fihrt wurde. Die Reihe der Abstande von der Sonne wire regelmaBig, 
und die erwihnte Liicke ware ausgefiillt gewesen, wenn man einen Planeten 
in doppelte Marsentfernung gesetzt hatte. Die Vermutung, daB ein un- 
bekannter Planet in dieser Gegend wirklich existiere, tauchte schon zu 
Keplers Zeiten auf. Lebhafter wurde sie in Deutschland gegen Ende des 
18. Jahrhunderts diskutiert; aber erst in den letzten Jahren jenes Jahr- 
hunderts fate man den Plan, durch systematisches Suchen an verschiedenen 
Orten diesem unbekannten Planeten, der von vielen vermutet wurde, auf 
die Spur zu kommen, und griindete hauptsachlich zu diesem Zwecke eine 
aus Astronomer verschiedener Lander bestehende Gesellschaft. Diese kam 
indessen in ihrer Tatigkeit nicht tiber die ersten Anfange hinaus, und das 
Gliick der ersten Planetenentdeckung wurde einem nicht zu dieser Vereinigung 
vehérenden Astronomen zuteil. Am ersten Tage des neuen Jahrhunderts, 
dem 1. Januar 1801, fand Piazzi in Palermo einen teleskopischen Stern achter 
GréBe im Stier, der sich durch seine Bewegung bald als ein Planet erwies. 
Er verfolgte ihn etwa sechs Wochen lang, ohne da ihn ein anderer Astronom 
gesehen hatte, muSte dann aber wegen einer schweren Erkrankung die Be- 
obachtungen unterbrechen. Die Wiederauffindung des Planeten durch Rech- 
nung nach Ablauf emes halben Jahres war nun das groBe Problem, welches 
velést werden muBte, und welches der Scharfsinn von Gau8 in der Tat léste. 
Nach seinen ersten primitiven Methoden, aus denen er erst im Laufe der 
niachsten Jahre seine verfeinerten, noch jetzt benutzten Methoden der Bahn- 
bestimmung entwickelte, berechnete Gau8 die Bahu der Ceres, wie Piazzi 
den neuen Planeten genannt hatte, und noch vor Ablauf des Jahres wurde 
dieser nicht weit von der durch Gaub bezeichneten Stelle wieder aufgefunden. 
Aus der Gau8schen Bahn ergab sich, daB der Planet in nahe der doppelten 
Marsentfernung zwischen Mars und Jupiter die Sonne umkreiste und also 
wirklich der langst vermutete Planet war. Aber es gab nicht nur einen 
derartigen Kérper. Schon im Marz 1802 fand Olbers in Bremen einen zweiten 
kleinen Planeten, die Pallas, der sich gleichfalls zwischen Mars und Jupiter 
um die Sonne bewegt. Der Umstand, daB trotz der auffallend groBen Neiguug 
der Bahn dieses Planeten gegen die Ekliptik (35°) doch beide Bahnen sich 
in einem Punkte nahe kommen, fiihrte den scharfsinnigen Arzt und Astro- 
nomen auf den Gedanken, daB die beiden kleinen Koérper Fragmente eines 
einzigen Planeten sein kénnten, der durch Explosion in Stiicke gegangen 
ware. In diesem Falle war das Vorhandensein einer gréBeren Zahl von Frag- 
menten oder kleinen Planeten wahrscheinlich, deren Bahnen sich an dem 
Punkte, wo die Trennung stattgefunden hatte, kreuzen muBten. Auf Grund 
dieser Hypothese suchten Olbers und Harding nach Planeten, und letzterer 
‘fand in der Tat 1804 einen solchen, die Juno, welcher dem genannten Kreu- 
zungspunkte nahe kam, wahrend die 1807 von Olbers selbst entdeckte Vesta 
dieser Bedingung nicht geniigte. 
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Beinahe 40 Jahre vergingen nun ohne weitere Entdeckungen, bis endlich 
ein Liebhaber der Astronomie, Hencke in Driesen, im Dezember 1845 den 
fiinften der kleinen Planeten, die Astraea, fand und damit eine bis heute 
ununterbrochene Reihe von Planetenentdeckungen eréffnete. Wesentlich 
erleichtert wurden diese Entdeckungen anfangs durch die sogenannten Aka- 
demischen Sternkarten, spater durch die Ekliptikalkarten von Hind und 
Chacornac. Erstere waren die Frucht gemeinsamer Bemithungen zahlreicher 
Astronomen, welche nach einem konsequenten, von Bessel entworfenen 
Plane seit dem Ende der zwanziger Jahre des vorigen Jahrhunderts alle 
Sterne einer 30° breiten Zone des Himmels bis zu den Sternen neunter GroBe 
beobachteten und mappierten. Die Ekliptikalkarten umfassen nur eine 
schmale, die Ekliptik einschlieBende Zone, enthalten aber die Sterne bis zur 
11. und 12. GréBe. ; 

Seit jener Zeit sind bis zum Jahre 1920 mehr als 900 kleine Planeten 
oder Planetoiden so sicher konstatiert worden, daB elliptische Bahnen fir 
sie gerechnet werden konnten. Wirde man die infolge unzureichender Be- 
obachtung durch ihre Entdecker wieder verloren gegangenen mitrechnen, 
so wiirde die Zahl noch sehr viel groBer werden. Die Entdeckungen verteilen 
sich folgendermaBen auf die einzelnen Zeitraéume: 
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Die Vermehrung der Zahl der Entdeckungen seit 1850 beruht auf dem 
groBen und systematischen Eifer, mit dem jetzt gesucht wird, ganz besonders 
aber auf der im Jahre 1891 erfolgten Einfiihrung der iiberaus wirksamen 
und einfachen photographischen Aufsuchungsmethode (8. 260). Die erfolg- 
reichsten Planetenentdecker sind: M. Wolf und seine Schiiler, Charlois, Palisa, 
C. H. F. Peters, R. Luther, Metcalf. 

Man hat den kleinen Planeten urspriinglich Namen gegeben; als aber 
ihre Anzahl] stark wuchs, bereitete es Schwierigkeiten, immer wieder neue 
Namen zu finden. Man ist daher iitbereingekommen, als Bezeichnung der 
kleinen Planeten ihre in Klammern oder in einen Ring eingeschlossenen 
Nummern zu verwenden. Diese Nummern bekommen sie aber erst dann, wenn 
so viele Beobachtungen vorliegen, da eine sichere Bahn berechnet werden 
kann. Vorher werden sie provisorisch nach dem Datum der Anmeldung 
bei der Zentralstelle in Kiel mit der Jahreszahl und zwei beigefiigten Buch- 
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staben bezeichnet. So hatte z. B. der Planet (719) Albert die provisorische 
Bezeichnung 1911 MT. 

Alle diese Planeten sind so klein, da sie mit Ausnahme der hellsten 
und gré8ten nur als Punkte, wie die Fixsterne, erscheinen; die allermeisten 
von ihnen sind in der Opposition héchstens so hell wie Sterne 10. und 11. 
GréBe, und nur sehr wenige, besonders Vesta, Ceres und Eros, kénnen mit- 
unter gerade noch mit freiem Auge erkannt werden. Bei einer Anzahl der 
hellsten dieser kleinen Planeten sind von Miller in Potsdam und spater auch 
von Parkhurst in Cambridge (Amerika) durch genaue photometrische Mes- 
sungen Helligkeitsanderungen nachgewiesen worden, die ohne Zweifel 
in Zusammenhang stehen mit den Phasendinderungen, welche s2lbst bei 
diesen Himmelskérpern noch sehr merklich sein konnen. Es ist sehr wahr- 
scheinlich, da die Helligkeitsinderungen, welche auch schon friher bei 
einigen kleinen Planeten beobachtet worden sind, und welche damals durch 
die Existenz von dunklen Flecken erklart wurden, zum Teil ebenfalls auf 
Phaseneinflu8 zuriickzufiihren sind; wenigstens ist dies aus einer der zuver- 
lassigsten alteren Beobachtungsreihen an dem Planeten Frigga durch Millers 
Untersuchungen iiberzeugend nachgewiesen worden. Aus den photometrischen 
Messungen geht hervor, daf die Gesamtschwankungen der Lichtstarke 
bei den einzelnen kleinen Planeten nicht unwesentlich von einander ver- 
schieden sind, und daB sie im Maximum fast den Betrag einer vollen GroBen- 
klasse erreichen kénnen. Bei dem gré%ten Teile der untersuchten Plane- 
toiden hat die Form der Lichtkurve groBe Ahnlichkeit mit der des Mondes 
und der des Planeten Merkur, wahrend bei den anderen der Verlauf der 
Helligkeitsanderungen etwas davon abzuweichen und sich mehr der Licht- 
kurve des Planeten Mars zu nahern scheint. AuBer diesen von der Phase 
abhangigen Lichtschwankungen hat man zeitweilig an Eros und einigen 
anderen kleinen Planeten noch eine bis dahin unbekannte, merkwiirdige 
Art von Helligkeitsinderungen bemerkt. E. von Oppolzer fand namlich im 
Winter 1900/1901 bei photometrischen Beobachtungen, die er auf dem Pots- 
damer Observatorium anstellte, daB Eros rasche, periodische Lichtanderungen 
im Betrage von etwa einer GréBenklasse erleidet. Zahlreiche andere Astro- 
nomen bestatigten die Wahrnehmung von Oppolzer, und es fand sich fir 
den Lichtwechsel des Eros eine Periode von 5°16". Merkwiirdigerweise 
nahm aber die GréBe der Helligkeitsschwankung rasch ab, und bereits im 
Mai 1901 hatte Eros eine konstante Helligkeit. Wahrend der Opposition 1903 
fand S. J. Bailey in Arequipa wiederum Helligkeitsanderungen im Betrage 
von 0.5 bis 0.8 GréBenklassen, die sich gleichfalls in einer Periode von 5" 16™ 
abspielten, wihrend Guthnick in der Opposition von 1907 keinerlei periodische 
_ Lichtschwankungen konstatieren konnte. Wahrend der Opposition von 1914 
fand Margaret Harwood auf dem Maria Mitchell-Observatorium (Nantucket, 
Mass.) fereneiwe Schwankungen des Eros im Betrage von 0.3 GréBen- 
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klassen, die sich in keine regelmaBige Periode einordnen lieBen; dagegen 
zeigten ihre Beobachtungen wahrend der Opposition von 1919 wieder regel- 
maBige Schwankungen von mehr als einer GréBenklasse, die sich in die 
Periode von 5" 16™ einpassen lieBen. Man hat diese Lichtschwankungen durch 
die Annahme zu erklaren versucht, daB die Gestalt dieses Planetoiden eine 
unregelmaBige, oder wenigstens nicht, wie bei den tibrigen Planeten, eine 
einfache Rotationsfigur sei. Die Lichtanderungen wiirden dann durch die 
Achsendrehung dieser unregelmiBigen Masse entstehen. Die ganze Frage ist 
indessen noch nicht geklirt; es miissen noch weitere sorgfaltige Beobach- 
tungen dieses Lichtwechsels angestellt werden. 

Es la8t sich aus der Ahnlichkeit in dem photometrischen Verhalten der 
Schlu8 ziehen, daB die kleinen Planeten, ebenso wie der Mond und wahr- 
scheinlich auch Merkur, von gar keinen oder héchstens sehr dinnen Atmo- 
sphiren umgeben sind, was auch nach der kinetischen Gastheorie durch- 
aus wahrscheinlich ist. Weiterhin lassen sich aus den photometrischen 
Beobachtungen, wenngleich auf eine ziemlich rohe Weise, die Durchmesser 
genahert schatzen, wenn man voraussetzt, daB die Oberflachen das Sonnen- 
licht in gleichem Grade reflektieren, wie die der Planeten Mars und Merkur. 
Auf diese Weise hat man gefunden, da8 Ceres und Vesta mit einem Durch- 
messer von etwa 300 bis 400 km die gréBten Planetoiden sind, wahrend zu 
den kleinsten, mit Durchmessern von 7 bzw. 5 km, Stephania und Hamil- 
tonia gehdren mégen. Die Durchmesser der meisten Planetoiden haben 
Werte unter 100 km. Jedenfalls diirfen wir behaupten, daB erst Tausende 
selbst der gréSten unter ihnen eine Erde ausmachen wiirden. Aus mikro- 
metrischen Messungen fand Barnard die Durchmesser der Ceres, Pallas, 
Vesta, Juno bzw. zu 768, 483, 385, 193 km, doch sind auch diese Zahlen noch 
mit einer erheblichen Unsicherheit behaftet, so daB man sich iiber ihre groBe 
Differenz gegen die aus den photometrischen Beobachtungen folgenden Werte 
nicht wundern darf. 

Die Frage, welche Olbers durch seine bereits erwahnte Hypothese zu 
beantworten suchte, ob diese Kérperchen jemals einen einzigen Weltkérper 
gebildet haben koénnten, gehért mehr in das Kapitel der Kosmogonie als 
zur reinen Astronomie. Infolge der sikularen Anderungen der Bahnen hat 
der gemeinschaftliche Kreuzungspunkt der Bahnen, welcher nach dieser 
Hypothese zu Anfang vorhanden gewesen sein miiBte, keinen dauernden 
Bestand, und die Nichtexistenz eines gemeinschaftlichen Durchschnittspunktes 
in der Gegenwart ist kein Beweis dafiir, daB es nicht vor vielen Tausenden 
oder Millionen von Jahren einen solchen wirklich gegeben hat. Indessen 
scheinen doch spatere Rechnungen (von Encke u. a.) zu zeigen, daB ein 
Kreuzungspunkt auch vor vielen Jahren nicht existiert hat und vermutlich 
nur existiert haben kann, wenn in der Zwischenzeit einige Bahnen durch 
die gegenseitige Anziehung der kleinen Planeten bedeutende Anderungen 
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erlitten haben. Hine solche Wirkung ist nicht unmiéglich; wir kénnen sie 
aber wegen der groBen Zahl dieser Kérper und der Unbekanntschaft mit 
ihren Massen nicht berechnen. Hat je eine Explosion und Zertriimmerung 
eines Kérpers in sehr viele wirklich stattgefunden, so miBte dies in sehr 
entlegener Zeit geschehen sein. 

Wenn nun auch die Hypothese von Olbers, welche alle kleinen Planeten 
als durch Zerfall eines einzigen groBen entstanden annimmt, so bedeutende 
Schwierigkeiten in sich birgt, daB sie nicht mehr im vollen Umfange aufrecht 
erhalten werden kann, so hat man sie spaiter doch wieder in modifizierter 
Form zur Erklarung gewisser Erscheinungen im System der kleinen Planeten 
herangezogen. Es hat sich naimlich gezeigt, daB vielfach Gruppen von Pla- 
netoiden existieren, die eine so groBe Ahnlichkeit der Bahnelemente auf- 
weisen, da man an einen gemeinsamen Ursprung denken kann. Callandreau 
suchte ein solches gemeinsames Entstehen noch auf folgende Weise plausibler 
zu machen. Die Bahnen der kleinen Planeten nach dem Jupiter zu haben 
gewisse Higentiimlichkeiten mit den Bahnen der kurzperiodischen Kometen 
gemeinsam; ja gewisse Kometen, wie z. B. der Komet Holmes, kénnten 
vor der Umgestaltung ihrer Bahnen durch die Anziehung des Jupiter recht 
gut zu den Planetoiden gehért haben. Ebenso gut kanu auch das Umgekehrte 
der Fall sein. Weiter zeigt die Erfahrung, dai die meisten kurzperiodischen 
Kometen vergangliche Weltkorper sind und nach einer groBeren oder kleineren 
Anzahl von Umlaufen zerfallen. Es kénnten auf diese Art solche Gruppen 
von kleinen Korpern aus einem einzigen entstehen. Eine andere Erklarung 
fiir die Entstehung der Planetoiden gibt die Nebularhypothese, tiber welche 
wir spater reden werden. 

Ordnet man die kleinen Planeten nach ihren mittleren Entfernungen 
von der Sonne oder nach ihren mittleren taglichen Bewegungen, so sieht 
man auf den ersten Blick, daB die Verteilung nicht gleichmaBig ist, sondern 
da8 an gewissen Stellen Liicken vorhanden sind. Man fand schon sehr frih, 
daB diese Liicken meist gerade an den Stellen auftreten, an welchen das 
Verhaltnis der mittleren taglichen Bewegung des Jupiter zu der der kleinen 
Planeten einem kleinziffrigen Bruche, z.B. 4, 4, 2, 3, 2, 3, 4, = usw., gleich ist. 
So ist an der Stelle, wo kleine Planeten mit der mittleren taglichen Bewegung 
von 598’, d. h. der doppelten mittleren Bewegung des Jupiter, vorhanden 
sein miiBten, bisher kein einziger gefunden worden. Man hat das Ent- 
stehen dieser Liicken auf die stérende Einwirkung des Jupiter zuriickfihren 
wollen, aber einmal gibt die heutige Storungstheorie keinen Anhalt zu einer 
einwandfreien Erklarung, dann aber existieren an anderen Kommensurabili- 
tatsstellen, 3, ¢ usw., tatsachlich auch Planeten, und man mu8 sich vor- 
_laufig mit der beobachteten Tatsache zufrieden, geben. 

Uber die wahrscheinliche Zahl und Gesamtmasse der kleinen Pla- 
neten laBt sich gleichfalls nichts Sicheres sagen. Obschon jetzt tiber 900 
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bekannt sind, merkt man noch kaum eine Abnahme in der Zahl der jahrlich 
neu entdeckten. Es diirfte keine untere Grenze fiir ihre Grobe geben und 
ihre Zahl unermeBlich sein; die meisten werden zu klein sein, als daB sie 
mit den Fernrohren, die jetzt zu ihrer Aufsuchung dienen, gefunden werden 
kénnten. 

Fiir die physische Astronomie ist die Frage nach der Gesamtmasse der 
kleinen Planeten noch wichtiger als die nach ihrer Gesamtzahl, weil von 
dieser Masse ihr EinfluB auf die Bewegung der groBen Planeten abhangt. 
Jeder einzelne dieser Kérper ist so winzig, daB seine Anziehung auf die 
eroBen Planeten vollkommen unmerklich ist. Aber es ist nicht unmdglich, 
daB die ganze Gruppe durch ihre vereinigte Wirkung eine sikulare Anderung 
in der Form der Bahnen von Mars und Jupiter hervorbringen kann, welche 
im Laufe der Zeiten fiir die Beobachtung merkbar wird. Nach Untersuchungen 
von Leverrier und spiteren von Harzer wiirde die obere Grenze der Gesamt- 
masse des Asteroidenringes nur 1/, bis 1/, der Erdmasse sein kénnen. Zu 
genau demselben Werte gelangte H. Osten, indem er die Stérungen unter- 
suchte, die der kleine Planet (447) Valentine durch die Gesamtmasse der 
kleinen Planeten wahrend eines Zeitraumes von 20 Jahren erfahren hat. 
Schatzt man indessen die Gesamtmasse der bisher bekannten Planetoiden 
unter plausiblen Annahmen ab, so folgt ein sehr viel kleinerer Wert, namlich 
etwa 1/99, der Erdmasse. 

Die Berechnung von elliptischen Bahnen gentigt in den meisten Fallen 
nicht, um die Planetoiden nach Jahren am Himmel wieder aufzufinden, da 
die Stérungen, welche diese Kérper durch Jupiter und Saturn erleiden, zu 
hohe Betrage erreichen. Die strenge und vollstandige Berechnung dieser 
Stérungen erfordert aber sehr viel Zeit und Arbeit, und vielfach entspricht 
der damit erzielte Gewinn nicht diesem héchst bedeutenden Aufwand an 
Kraften. Wollte man nun nicht die gro%e Mehrzahl der Planetoiden ihres 
Weges gehen lassen, wie schon vorgeschlagen wurde, und sich nur auf die 
Beobachtung und Berechnung einer kleinen Zahl besonders interessanter 
beschranken, so muBte ein anderer Weg eingeschlagen werden. Bohlin und 
Brendel haben daher untersucht, ob es nicht geniigt, nur die gré8ten und 
wichtigsten Stérungsglieder zu berechnen und die Bewegung der kleinen 
Planeten unter Hinzuziehung dieser Glieder in Tafeln zu bringen. Diese 
Bemihungen haben sich nun als erfolgreich erwiesen. Brendel zeigte, daB 
man mit Hilfe solcher Tafeln die Position eines kleinen Planeten ohne groBe 
Arbeit so genau berechnen kann, daf er fiir einen Zeitraum von etwa 100 
Jahren wieder aufgefunden und mit Sicherheit identifiziert werden kann. 
Ks ist sogar moglich gewesen, derartige Tafeln gleich fiir ganze Gruppen 
von Planeten, statt fiir die einzelnen Individuen aufzustellen, wodurch sich 
natiirlich die fiir die Berechnung der Tafeln erforderliche Arbeit wesentlich 
verringert. 
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Zur Beurteilung numerischer Verhaltnisse mogen schlieBlich noch 
die folgenden statistischen Daten Platz finden, die einer Untersuchung von 
Elva G. Utzinger entnommen sind. Unter den Bahnen der kleinen Planeten, 
welche die Nummern (1) bis (809) fiithren, befinden sich: 
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Wie man sieht, liegt die Mehrzahl der mittleren Distanzen zwischen 

2.5 und 3 Erdbahnhalbmessern, der Marsbahn mit der mittleren Entfernung 
1.5 demnach naher als der Jupiterbahn (5.2). Die gréBte mittlere Distanz, 
die bis jetzt iiberhaupt bekannt ist, 5.72 oder 855 Millionen Kilometer bei 
(944) [1920 HZ], itbertrifft die geringste, 1.46 oder 218 Millionen Kilometer 
bei (433) Eros um mehr als den dreifachen Betrag; und nimmt man Riicksicht 
auf die zum Teil sehr bedeutenden Exzentrizitaten, so dehnt sich der Raum, 
innerhalb dessen kleine Planeten iitberhaupt vorkommen, noch betrachtlich 
weiter aus. Den halben groBen Achsen entsprechend verhalten sich die U mlaufs- 
zeiten. Die Mehrzahl der Planetoiden braucht 4 bis 5 Jahre, um den Umlauf um 
die Sonne zu vollenden, (944) aber iiber 13, Eros dagegen nur 1.8 Jahre. — 
Die Bahnexzentrizitaéten sind, wie die Zusammenstellung zeigt, weit erheb- 
licher als bei den groBen Planeten; die Mehrzahl der Planetoiden hat iiber 

0.10 Exzentrizitaét. Die geringste kommt mit 0.00 bei (830) und (398) vor; 
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dagegen haben (719) Albert, (887) Alinda und (944) die Exzentrizitat 0.54 bzw. 
0.53 bzw. 0.65 und iibertreffen damit in der Tat schon die wenigst exzentrischen 
Kometenbahnen, z. B. die des periodischen Kometen Tempel, und die des Ko- 
meten Holmes. — Ahnlich verhilt es sich mit den Neigungen gegen die Eklip- 
tik; wahrend von den groSer Planeten nur Merkur eine Bahnneigung von 7° 
hat, treten bei den kleinen Planeten solche bis zu 43° bei (944) auf, und mehr 
als die Hilfte hat eine Neigung von iiber 8°. — Die Lingen des aufsteigen- 
den Knotens der Bahnen in der Ekliptik scheinen ziemlich regelmaBig durch 
den Umkreis verteilt zu sein. Sehr auffallend aber ist die itiberwiegend 
eroBe Zahl der Perihellingen in dem ersten und dem letzten Quadranten, 
Die Tatsache des Vorhandenseins der starken Neigungen, der groBen Exzen- 
trizitaéten und der ungleichen Verteilung der Perihelien erscheint sehr be- 
merkenswert; sie hangt vermutlich zum Teil mit der Art der Entstehung 
der kleinen Planeten zusammen, da Stérungen allein einen so bedeutenden 
EinfluB wohl kaum haben kénnen. Indessen sind wir nicht imstande, eine 
Erklarung dafiir zu geben. Aus den kosmogonischen Hypothesen lassen sich, 
wie wir spater sehen werden, nur die wesenlichsten Ziige und allgemeinsten 
Eigenschaften des Planetensystems tiberhaupt mit einiger Wahrscheinlichkeit 
erklaren; Abweichungen aber von diesen Grundziigen, wie sie gerade das 
Heer der kleinen Planeten fast als Regel aufweist, liegen zurzeit noch auBer- 
halb des Bereiches unserer Erkenntnis. 

Zum SchluB seien noch kurze Angaben tiber einige der interessan- 
testen der kleinen Planeten, Eros, Albert und die Jupitergruppe, gemacht. 
Eros wurde am 13. August 1898 von Witt in Berlin auf photographischem 
Wege aufgefunden, aber nachdem einmal seine Bahn bekannt war, konnte 
Pickering zeigen, daB er schon 1893, 1894, 1896 auf den Aufnahmen des 
Harvard College Observatory vorhanden war. Die Berechnung der Bahn 
ergab nun als véllig unerwartetes Resultat, daB die mittlere Entfernung 
des Planeten von der Sonne nur 1.46 Erdbahnhalbmesser ist, also kleiner als 
die des Mars (1.52). Diese geringe Distanz, sowie die verhaltnismaSig groBe 
Exzentrizitat (0.22) und das nahe Zusammenfallen des Perihels mit dem 
absteigenden Knoten sind Veranlassung, daB Eros der Erde im giinstigsten 
Falle (1894, 1931) bis auf 21.7 Milionen Kilometer nahekommen kann, 
wihrend seine gréBte Entfernung bis auf 419 Millionen Kilometer steigt. 
Infolge dieser groBen Distanzinderungen schwankt auch die Helligkeit des 
Planeten, der in mittlerer Entfernung 9.7ter GréBe ist, so stark, daB er im 
giinstigsten Falle mit bloBem Auge, im ungiinstigsten dagegen kaum mit 
den gréBten Fernrohren gesehen werden kann. Sein Durchmesser ist auf 
Grund photometrischer Beobachtungen auf etwa 16 Kilometer geschatzt 
worden; iiber seine Acbsendrehung, welche die bereits oben erwahnten kurz- 
periodischen Lichtschwankungen anzeigen sollten, hat man noch nichts 
Sicheres feststellen kénnen. 
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Der Planet (719) Albert wurde am 3. Oktober 1911 von Palisa als Stern- 
chen 12. GroBe entdeckt. Aus seiner groBen direkten Bewegung zur Zeit 
der Opposition schloB Palisa, daB es sich um einen Planeten mit besonderen 
Bahnverhaltnissen handeln miisse. Leider verhinderten Mondschein und 
triibes Wetter weitere Beobachtungen. Es konnte aber doch aus den zwei 
Beobachtungen von Palisa und einer dritten von Pechiile (Okt. 4) eine ange- 
naherte Bahn berechnet werden, die es erméglichte, den Planeten auf photo- 
graphischen Aufnahmen in Greenwich (Okt. 11), Heidelberg (Sept. 16 und 
Okt. 17), Johannesburg in Siidafrika (Okt. 18) aufzufinden. Nun konnte die 
Bahn genauer bestimmt werden, und es ergaben sich fiir sie nach Haynes 
folgende Elemente: 


Periheldurchgang 1911 Aug. 29 


Umlaufszeit 4.115 Jahre 

Halbe groBe Achse 2.5679 Erdbahnhalbmesser 
Exzentrizitat 0.5377 

Neigung 10° 47°6 

Knotenlange 185_ 32.6 

Perihellange 347 = 333.1 


Der Planet gehért also, wie Palisa gleich richtig erkannt hatte, zu den inter- 
essantesten, da er infolge der groBen, bis dahin bei keinem Planeten gefun- 
denen Exzentrizitat der Erde sehr nahe kommen kann und sich daher auch 
zur Bestimmung der Sonnenparallaxe besonders eignet. Seine Entfernung 
von der Sonne ist namlich im Perihel 177 Millionen Kilometer, im Aphel 
590 Millionen Kilometer, die kiirzeste Entfernung von der Erde somit nur 
28 Millionen Kilometer. Die Bahn liegt zum Teil innerhalb der Marsbahn, 
zum Teil nahert sie sich sehr der Jupiterbahn; sie wird also sehr grofen 
Veranderungen infolge von Stérungen unterworfen sein, und die oben mit- 
geteilten Zahlen kénnen nur als genaherte angesehen werden. 

Der Durchmesser von Albert diirfte nur etwa 4 bis 5 km betragen; die 
Helligkeitsschwankungen sind infolge der groBen Exzentrizitat sehr erheb- 
lich. Im Aphel wiirde er etwa 19. GréBe sein, so daB er wohl tiberhaupt nur 
in der Nahe des Perihels zu beobachten sein wird. 

Im Jahre 1918 wurde von Wolf ein zweiter Planet entdeckt, dessen 
Bahn sich durch eine auBergewohnlich grobe Exzentrizitat auszeichnet. Es 
ist dies der Planet (887) Alinda. Seine Bahn weist groSe Ahnlichkeit mit 
der Bahn von Albert auf, insbesondere hat die Exzentrizitat (0.5333) fast 
genau denselben groBen Wert wie bei diesem Planeten. 

Von sehr groBem theoretischen Interesse ist cine Gruppe kleiner Planeten, 

_die sich dadurch auszeichnen, daf ihre mittleren Entfernungen von der Sonne 
nahe gleich der des Jupiter sind, und die man deshalb unter dem Namen. Ju- 
pitergruppe zusammenfaBt. Um auBerlich ihre Zusammengehorigkeit zu 
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kennzeichnen, hat man den einzelnen Mitgliedern dieser Gruppe Namen aus 
dem trojanischen Heldenkreis beigelegt, und man nennt sie daher auch 
die Trojanergruppe. Bis zum Jahre 1921 sind 6 Planeten dieser Gruppe 
entdeckt worden. Ihre Bahnelemente sind in der folgenden Tabelle, welcher 
am Schlu8 zum Vergleich die Elemente der Jupiterbahn beigefiigt sind, 
zusammengestellt : 


Halbe grofe Umlautszeit Exzentri- Neioung Knotenlainge Perihellinge Helligkeit 


Achse Tage zitat 

(588) Achilles 5.25 4397 0.15 19°18, 815947 82°54’ 14 
(617) Patroklus 5.18 4312 0.14 22 3 43 41 346 7 13 
(624) Hektor 5.25 4392 0.03 18 10 342 10 154 20 13 
(659) Nestor 5.19 4323 0.11 4 32 350 10 322° 9 14 
(884) Priamus 5.26 4402 0.12 8 51 300 48 270 21 14 
(911) — 5.15 4274 0.09 21 57 336 55 55 41 14 

Jupiter 5.20 4333 0.05 1 19 99 27 12 43 


Diese Gruppe von kleinen Planeten bildet ein Beispiel zu einem speziellen 
Falle des Dreikérperproblems, den bereits Lagrange streng lésen konnte. 
Bewegen sich drei Massen in einer Ebene um ihren gemeinsamen Schwer- 
punkt, und haben diese Massen zu irgendeiner Zeit gleiche Abstande von 
einander — sie bilden dann also die Ecken eines gleichseitigen Dreiecks —, 
so miissen diese drei Koérper, wie Lagrange zeigte, dauernd diese gegen- 
seitige Lage beibehalten, sich also gegenseitig nicht st6ren, wenn ihre An- 
fangsgeschwindigkeiten gewisse Bedingungen erfiillen. Nun hat freilich keiner 
der oben erwahnten Planetoiden genau die geforderte Lage zu Jupiter und 
Sonne, aber doch ziemlich angenihert. Fiir diesen Fall zeigt die Theorie, 
da der betreffende Kérper nicht unveriandert in dem einen Eckpunkte 
des gleichseitigen Dreiecks stehen bleibt, sondern in einer periodischen 
Schwankung (Libration) um denselben herumpendelt. Nach Charlier betragt 
die Periode dieser Libration 148 Jahre. 


8. Jupiter und seine Satelliten, 


Jupiter (2+), der Riesenplanet unseres Systems, tiberragt an Masse (4/1047 
der Sonnenmasse) bei weitem die Massen aller anderen Planeten zusammen- 
genommen. Sein mittlerer Durchmesser betragt etwa 137000 km, indessen 
iibertrifft, infolee der groBen Abplattung von 4/,,, der Aquatorialdurchmesser 
den polaren um 9500 km. Sein Volumen ist etwa 1300 mal so gro als das 
der Erde. Da aber seine Masse die der Erde nur 320 mal iibertrifft, so folet, 
daB sein spezifisches Gewicht erheblich geringer und nur wenig gréBer als 
das des Wassers ist, nimlich nur 1.4. Wegen der Exzertrizitat seiner Bahn 
schwanken die Sonnenabstaénde um den mittleren (778 Millionen Kilometer) 
zwischen 740 und 815 Millionen Kilometer. Seine siderische Umlaufszeit 
ist 50 Tage geringer als 12 Jahre. 
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Man erkennt Jupiter leicht an seinem ruhig glanzenden, weifen Lichte, 
welches fast alle anderen Planeten tiberstrahlt, denn nur Venus und zu ge- 
wissen seltenen Zeiten Mars kénnen eine gréBere Helligkeit erreichen. Er 
hat in der mittleren Opposition die GréBe — 2.2. Die Schwankungen der 
Helligkeit infolge der wechselnden Entfernung sind nur gering, und die- 
jenigen, welche von der Phase herrithren, die im Maximum nur 12 Grad er- 
reichen kann, sind unmerklich. Oppositionen finden 1923 Mai 5 und 1924 
Juni 5 statt; in jedem folgenden Jahre fallt die Opposition ungefahr einen 
Monat spater, da Jupiter in dieser Zeit weiter nach Osten geriickt ist. 

Mit Ausnahme von Sonne und Mond ist kein Korper unseres Systems 
so andauernd und sorefaltig beobachtet worden wie Jupiter. Im Gegensatz 
zu Mars zeigt seine Oberflaiche keine unveranderlich dauernden Gestaltungen, 
und es ist daher auch die Konstruktion einer Karte des Jupiter unmoglich. 
Das Aussehen der Oberflache variiert vielmehr fortwahrend und zeigt selbst 
in kiirzeren Zeitréumen oft erhebliche Verschiedenheiten. Schon frih er- 
wihnen Beobachter zwei dunkle Streifen, welche die Oberfliche etwa in 
der Richtung des Jupiteraquators durchziehen, einer nérdlich, der andere 
stidlich vom Aquator, die als charakteristisches Merkmal der Jupiterscheibe 
galten. Genaue Untersuchungen mit den groSen Fernrohren der neueren 
Zeit haben nun gezeigt, daB diese sogenannten Aquatorialstreifen, die auch 
auf den Photographien gut sichtbar sind (Fig. 155), eine weit verwickeltere 
Struktur haben, als friiher vermutet wurde, und daB sie’ aus einer groBen 
Zahl schichtwolkenahnlicher, sehr verschiedenartiger Formen bestehen (vel. 
Fig. 157). Diese Gebilde, wie die gleichfalls auch in anderen Teilen der Ju- 
piteroberflache haufig wahrgenommenen, mehr haufenwolkenahnlichen, ver- 
andern sich so schnell, da8 die Oberfliche des Planeten kaum in zwei auf- 
einanderfolgenden Nachten das gleiche Aussehen hat. Im allgemeinen ist 
die siidliche Hemisphare des Jupiter groSeren Veranderungen unterworfen 
als die nordliche. Die dunklen, dem Aquator parallelen Streifen, von denen 
man in besseren Fernrohren 5 oder mehr erkennen kann, behalten ihre Lage 
oft auf Jahre hinaus unveradndert bei. Ihr Aussehen weist dagegen starke 
Anderungen auf. Die schwacheren Aquatorialstreifen sind zu Zeiten gut 
sichtbar, zu anderen Zeiten aber ganz verschwunden. Auch der starke nérd- 
liche Streifen kann zeitweilig fast véllig verschwinden. Diese dunklen Streifen 
sind durch helle Zwischenréume voneinander getrennt; der hellste ist die 
Aquatorzone. 

Die Farbe der Streifen ist meist rétlichbraun, doch kommen auch dunklere 
Toénungen vor Die Farbung unterlieet fortwihrenden Anderungen. Die 
Aquatorgegenden mit ihren Streifen und Flecken sind oft von einer fast 
_rosigen Farbung, und diese ist mitunter so stark ausgepragt, da sie selbst 
dem ungeiibten Beobachter auffallt, wahrend zu anderen Zeiten wiederum 
kaum eine Spur von derselben wahrzunehmen ist. 
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Fig. 157. Jupiter 1878 bis 1881 nach O. Lohse (Potsdam). 


1.) 1878 Mai 6. 15555™; 2.) Juni 2. 1433™; 3.) Juni 21. 13388™; 4.) 1879 Juni 5. 

15hgm; 5.) Sept. 18. 834m; 6.) Okt. 8. 11h12™; 7.) 1880 Aug. 5. 14h29m; 

8.) Okt. 17. 8h538™; 9.) Nov. 2. 1147; 10.) Dez. 22. 458m; 11.) 1881 Jan. 3. 
6h52™m; 12.) Febr. 14. 7h11™, 
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Nicht selten bemerkt man Flecke auf der Oberflache, welche bestandiger 
als die gewéhnlichen, in den Streifen auffallenden Punkte sind und so das 
Mittel zur genaherten Bestimmung der Rotationsdauer des Jupiter gegeben 
haben. Gewiohnlich sind diese Flecke dunkel; aber in einzelnen Fallen zeigen 
sich auch helle, runde, kleine Flecke, ahnlich wie die Satelliten, die haufig 
heli erscheinen, wenn sie vor der Jupiterscheibe stehen. Von besonderem 
Interesse ist der ,,rote Fleck“, ein groBer, fast ovaler, haufig auffallend rot 
gefarbter Fleck in der stidlichen Hemisphire, dessen Linge etwa 41000 km 
und dessen Breite etwa 14000 km 
betragt (siehe besonders Nr. 5, 8,9, ~” 
12 der Fig. 157). Er wurde 1878 20 
aufgefunden und von dieser Zeit 
an von allen Jupiterbeobachtern auf- 
merksam verfolgt. Obwohl auch 
er vielfachen allmahlichen Anderun- 
gen unterworfen ist, hat er sich ” 
doch bis jetzt im wesentlichen er-- 
halten. Seine Existenz hat sich 
aber noch weiter hinter sein Ent- 
deckungsjahr zurick nachweisen _,, 
lassen. Auf eine Anregung von 
H. Struve hat Kritzinger die alteren, 


sehr zahlreichen Zeichnungen des 
Jupiter untersucht und gefunden, 
da$ sich der rote Fleck bis zum 
Jahre 1831 zurickverfolgen 1aBt, 
also bereits 90 Jahre vorhanden 
ist. Die Untersuchungen von Lohse 
und anderen Astronomen tber die = ; 
Rotationsbewegung des roten Flecks *“% “ “% % 
haben ergeben, dai der Fleck nicht Fig. 158. 
dauernd mit einem Punkte des inne- 

ren, gleichférmig rotierenden Kerns in Zusammenhang geblieben sein kann. 
Die Umdrehungsgeschwindigkeit des Flecks ist namlich merklich kleiner ge- 
worden, als sie bei der Auffindung desselben im Jahre 1878 war. Infolge 
dieser veranderlichen Geschwindigkeit hat der Fleck seine Lage auf dem 
Planeten dauernd geandert und in den verschiedenen Jahren verschiedene 
jovigraphische Lingen gehabt. Lohse hat aus seinen Messungen des Flecks 
diese Anderungen der Linge unter der Annahme einer Rotationszeit von 
9"55™ 41° abgeleitet und durch die in Fig. 158 wiedergegebene Kurve dar- 
gestellt. Trotz dieser Verinderung der Bewegung des roten Flecks kann er, 
wie mehrere Jupiterbeobachter annehmen, eruptiven Ursprung haben. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 26 
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Auf ein zweites, sehr merkwiirdiges Gebilde, den ,,Schleier‘‘, hat zuerst 
H. Struve aufmerksam gemacht. Es ist das eine matte, graue Wolke, die 
sich gleichfalls auf der Siidhalbkugel des Jupiter befindet und zwar in fast 
derselben Breite, die der rote Fleck hat. Kritzinger konnte den Schleier 
auf den alten Zeichnungen bis zum Jahre 1840 nachweisen, so daB auch er, 
trotz haufiger und starker Verinderungen, ein dauerndes Gebilde zu sein 
scheint. Seine Rotationsgeschwindigkeit ist etwas gréBer, als die des roten 
Flecks; der Schleier muB sich daher zu gewissen Zeiten (jedes zweite Jahr) 
iiber oder unter dem roten Fleck befinden, so daB die beiden Objekte ein- 
ander verdecken. In der Tat hat sich das Aussehen des roten Flecks jedes- 
mal in den geradzahligen Jahren fiir die Dauer von etwa 40 Tagen stark ge- 
andert; er war dann jedesmal stark verblaBt, haufig sogar ganz verschwunden. 

Aus der Veranderlichkeit der Streifen und nahezu aller auf dem Jupiter 
sichtbaren Bildungen folgt, da8 das, was wir vom Planeten sehen, nicht die 
Oberflaiche eines festen Kernes ist, sondern die auBere Schicht dampf- und 
wolkenahnlicher Formationen, welche die ganze Oberflache bedecken. Aller 
Wahrscheinlichkeit nach ist der Planet von einer miachtigen und dichten 
Atmosphiare umgeben, durch welche das Licht wegen enormer Massen von 
Wolken und Dampfen nur sehr geschwacht hindurchdringen kann. Man 
hatte dann die dunklen Streifen und Gebilde als Liicken in den Wolken anzu- 
sehen. In der Anordnung dieser Wolken zu den dem Aquator parallelen 
Streifen und in dem Wechsel ihrer Formen mit der Breite (in der Nihe der 
Pole finden sich meist nur zarte oder gar keine Streifen) kénnte man etwas 
den Wolken- und Regenzonen unserer Erde Analoges finden. Bemerkens- 
wert ist, da die Jupiterscheibe in der Mitte heller als an den Randern er- 
scheint, ahnlich wie es auch bei der Sonne der Fall ist. Dies zeigt sich sehr 
auffailend bei den Voriibergingen der Satelliten vor der Scheibe, die am 
Rande hell auf dunklerem Grunde, in der Mitte dagegen, wenn sie sich auf 
die helleren Teile der Planetenoberflache projizieren, dunkel erscheinen. 
Diese Lichtabnahme nach dem Rande mag daher riihren, daf das Licht 
nahe dem Rande eine gréBere Schicht einer gasartigen Umhiillung durch- 
setzt und so durch Absorption schwacher wird. Die Existenz einer derartigen 
atmospharischen Hille wird durch Wahrnehmungen bei Fixsternbedeckungen 
bestatigt, wo eine allmahliche Lichtabnahme und gleichsam ein Eintreten 
des Sternes in die Jupiterscheibe beobachtet worden ist, ebenso durch die 
Formveranderung, welche das Scheibchen des III. Satelliten erleidet, wenn 
dieser von Jupiter bedeckt wird. Der hohe Albedowert (0.56) wiirde da- 
gegen darauf hindeuten, daS das Sonnenlicht, welches von den Wolken 
in der Jupiteratmosphare reflektiert wird, keine starke Schwichung durch 
diese Atmosphire erleidet. 

Das Innere des Jupiter scheint der Sitz einer lebhaften, durch hohe 
Warme bedingten Tatigkeit zu sein. Es wird dies durch die auf seiner Ober- 
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flache vor sich gehenden sehr schnellen und groBen Bewegungen wahrschein- 
lich, welche das Aussehen der Scheibe oft in wenigen Stunden merkbar ver- 
andern. Bedenkt man, da8 in der Jupiterentfernung eine Bogensekunde 
einer linearen Ausdehnung von etwa 3000 km entspricht, und da8 anderer- 
seits die Intensitat der Wirkungen von Licht und Wirme der Sonne auf 
Jupiter nur etwa ein DreiBigstel von der auf die Erde betragt, so laBt sich 
kaum annehmen, da8 so auSerordentliche Krafte, die gewaltige Massen in 
einer Stunde Tausende von Kilometern weit fiihren, in der Sonnenwirme 
ihren Grund haben sollten. Es ist daher wahrscheinlich, daB Jupiter noch 
nicht wie unsere Erde von einer festen Kruste bedeckt, sondern daf ein 
noch heiBer und dabei nicht zu ausgedehnter Kern von einer michtigen 
Hille dichter Gase oder Dimpfe umgeben ist. Es steht dies in Einklang 
mit den oben erwiahnten optischen Erscheinungen sowie mit der geringen 
Dichte, die nur 1/, von der der Erde betrigt und der der Sonne gleicht. 


Fig. 159. Neigung der Linien im Spektrum des Jupiter. 


Wegen dieser physischen Beschaffenheit kann die Rotationsdauer des 
Jupiter nicht mit der Scharfe wie die des Mars bestimmt werden; es ist namlich 
nicht nur méglich, sondern es ist in der Tat auch haufig beobachtet worden, 
daB die Flecke eine eigene Bewegung auBer der Rotationsbewegung besitzen. 
Zu manchen Zeiten sind indessen Flecke von groBer Dauer und Bestandigkeit 
der Form sichtbar gewesen und zur Bestimmung der Rotationsdauer benutzt 
worden. Die Zahl der Bestimmungen der Rotationszeit des Jupiter ist sehr 
groB, die Werte schwanken zwischen 9"50™ (Cassini 1692) und 9" 56". 
Neuere Beobachtungen lassen als gesichert erscheinen, da die Rotation am 
Aquator schneller, und zwar in 9"50"5, vonstatten geht, als in héheren 
Breiten (9"55™), ohne daB aber eine solche GesetzmaBigkeit wie auf der 
Sonne vorhanden ware. 

Diese Resultate iiber die Rotation des Jupiter sind neuerdings durch 
Messen der Umdrehungsgeschwindigkeit des Jupiter mit Hilfe des Spektro- 
craphen bestitigt worden. Aus der Grobe des Jupiter und der Umdrehungs- 
veschwindigkeit 1iBt sich leicht ableiten, daB die Bewegung eines Punktes 
des Jupiteraquators 12% km in der Sekunde betragt. Stellt man nun den 
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Spalt eines Spektroskops dem Jupiteraquator parallel, so erscheinen infolge 
der groBben Rotationsgeschwindigkeit die Linien im Spektrum des Planeten 
unter einer sehr merkbaren Neigung, aus welcher man umgekehrt die Um- 
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Fig. 160. Die Spektra des Mondes und der vier auBersten Planeten nach Lowell. 


480 


drehungsgeschwindigkeit ableiten kann. In Fig. 159, die eine in dieser Art 
von Slipher auf dem Lowell-Observatorium hergestellte Photographie des 
Jupiterspektrums wiedergibt, ist die Neigung der Linien des Jupiterspektrums 
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gegentiber den zu beiden Seiten befindlichen Vergleichslinien des kiinstlichen 
Vergleichspektrums (Eisenbogen) deutlich erkennbar. 

Der Aquator des Jupiter ist nur wenig gegen seine Bahnebene ge- 
neigt (3°), so daB Jahreszeiten, wie bei uns auf der Erde, dort nicht vor- 
handen sind. 

Nach den Untersuchungen von Huggins, Vogel und in neuerer Zeit 
von Lowell und Slipher zeigt das Jupiterspektrum (vgl. Fig 159 und 160) 
eine nahezu vollige Ubereinstimmung mit dem der Sonne. Nur in den 
weniger brechbaren Teilen scheinen die tellurischen Banden des Wasser- 
dampfes zu beiden Seiten der D-Linien deutlicher hervorzutreten, auch 
wenn bei hohem Stande des Jupiter der Einflu8 unserer Atmosphiare nicht 
mehr merkbar sein kann. Hierzu kommt aber eine fiir das Jupiterspektrum 
charakteristische, ziemlich starke Absorptionsbande im Rot (A 6180), 
deren Ursprung noch ganz unbekannt ist. Diese Bande tritt in immer ver- 
mehrter Intensitaét auch in den Spektren von Saturn, Uranus und Neptun 
auf (Fig 160), die auSerdem noch weitere, starke Absorptionsbanden 
enthalten, tiber deren Ursprung wir gleichfalls nichts wissen. Die spektral- 
analytischen Beobachtungen machen es sehr wahrscheinlich, daB man die 
dunklen Partien auf Jupiter, die Streifen und Flecke, als Offnungen in dem 
dichten Wolkenschleier, der den Planeten umgibt, anzusehen hat. Durch 
dieselben gelangt das Sonnenlicht in gréBere Tiefen und wird aus gréferen 
Tiefen zuriickreflektiert; zu dieser Ansicht wird man durch die roétliche 
Farbung veranlaBt, die dadurch zustande kommt, daB die brechbareren Teile 
des Spektrums erheblich starker absorbiert werden als die weniger brech- 
baren. AuBerdem wird diese Ansicht dadurch gestiitzt, da die charakteri- 
stischen Banden im Rot starker in dem Spektrum der dunkleren Partien 
hervortreten als in dem der helleren. 

Die Jupiter-Satelliten. Eine der friihesten teleskopischen Ent- 
deckungen war die der vier hellen, den Jupiter umkreisenden Trabanten, die 
mit ihm gleichsam ein Miniaturbild des Sonnensystems darstellen. Den ersten, 
dritten und vierten dieser Monde sah namlich Galilei am 7. Januar 1610; 
er hielt die von ihm erblickten Objekte zuerst fiir Fixsterne, aber schon am 
13. Januar war er sich dariiber klar, daS Jupiter von vier Satelliten um- 
kreist wird. Von den meisten der damaligen Gelehrten wurde diese Ent- 
deckung unglaubig aufgenommen. Liner von ihnen verweigerte es sogar, 
sich durch den Augenschein iiberzeugen zu lassen; als er kurz darauf starb, 
meinte Galilei sarkastisch: ,,Ich hoffe, daB er sie auf seinem Wege zum Himmel 
gesehen hat.‘ 

Ganz unabhingig von Galilei hat auch Simon Marius in Ansbach die 
Jupitermonde entdeckt. Er hat sie sogar,schou etwas frither gesehen als 
jener, und allmiahlich befestigte sich in ihm der Gedanke, da die von ihm 
wahrgenommenen Sterne Monde des Jupiter sein miBten. Am 8, Januar 1610, 
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also einen Tag nach Galileis erster Beobachtung, begann Merius daher, die 
Stellungen der Monde zu notieren. Uber ihre Zahl gewann er indessen erst 
spater Klarheit ais Galilei. Es ist vielfach vercucht worden, dem Marius den 
Ruhm seiner Entdeckung zu rauben und ihn als Plegiator binzustellen, jedoch 
bestehen, wie Bosscha und Oudemans tiberzeugend nachgewiesen haben, 
keine stichhaltigen Griinde, an seiner Ehrlichkeit zu zweifeln. 

Ein sehr kleines Fernrohr, ja schon ein gutes Opernglas geniigt, diese 
Korper zu zeigen. Es sind sogar Falle konstatiert worden, wo einzelne, mit 
ungewéhnlich scharfen Augen begabte Menschen den einen oder den anderen 
ohne jedes kiinstliche Hilfsmittel wahrgenommen haben. Die Schwierigkeit, 
sie zu sehen, liegt nicht in ihrer geringen Helligkeit — die GréSen der vier 
Trabanten sind nach Guthnick 5.43, 5.57, 5.07 und 6.12 — sondern nur an der 
Nahe des sie stark tberstrahlenden Jupiter, von welchem sich auch der vierte 
Mond nicht weiter als 14 Bogenminuten entfernen kann. 

Kin gutes Fernrohr zeigt mit hinreichender VergréSerung die Trabanten 
als kleine Scheibchen. Nach Barnard haben die Monde fiir die mittlere Ent- 
fernung des Jupiter (5.20) folgende Durchmesser: 105, 0'87, 1'°52, 1°'48. 
Die wahren Durchmesser sind somit etwa 3950 km, 3290 km, 5730 km, 5390 km; 
der gré8te Trabant ist also der dritte, der kleinste, dem Erdmond beinahe 
gleichkommende, der zweite. 

Jeder dieser vier Trabanten zeigt einen héchst verwickelten und haufigen 
Storungen unterworfenen Lichtwechsel, der nach Guthnick eine Periode hat, 
welche der Umlaufszeit um den Jupiter gleich ist. Nimmt man an, daf der 
Lichtwechsel durch helle und dunkle Stellen auf der Oberflache der Monde 
verursacht wird, so kann man aus dem Zusammenfallen dieser Periode des 
Lichtwechsels mit der Umlaufszeit schlieBen, daB die Rotationszeit der 
Revolutionszeit gleich ist, genau wie bei dem Erdmonde. Die beiden ersten 
Monde haben nach Guthnick auBerst hohe Albedowerte, wahrend der vierte 
nur ein kleines Lichtreflexionsvermégen besitzt, so daf er darin unserm 
Monde gleich zu sein scheint. Er ist bei Voriibergangen vor der hellen Jupiter- 
scheibe stets als ein dunkler Fleck sichtbar, wabhrend die anderen im gleichen 
Falle auf den Stellen mittlerer Helligkeit der Planetenoberflache haufig ganz 
verschwinden, Einige Beobachter glauben Anderungen der Gestalt der Monde, 
insbesondere des ersten, beobachtet zu haben, auch hat man angeblich Flecke 
auf der Oberfliche der Monde bemerkt, doch sind diese Beobachtungen 
bisher wohl mit Recht Zweifeln begegnet. 

Die Bahnen der vier ersten Trabanten sind nahezu kreisférmig und 
nur wenig gegen den Aquator des Jupiter geneigt; die Umlaufszeiten sind 
baw. 1218 394s aren ote 

Die Jupitersatelliten bieten dem Mathematiker, welcher die Wirkung 
ihrer gegenseitigen Anziehung zu berechnen unternimmt, Probleme von 
eroBer Schwierigkeit. Die sikularen Anderungen ihrer Bahnen sind so be- 
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deutend, da die bei den Planeten anwendbaren Methoden hier nicht ohne 
wesentliche Modifikationen benutzt werden kénnen. Die merkwiirdigste und 
interessanteste Wirkung ihrer gegenseitigen Anziehung liegt in dem Zu- 
sammenhang, welcher zwischen den Bewegungen der drei inneren Trabanten 
stattfindet. Die folgenden beiden Gesetze driicken diesen Zusammenhang aus: 

1) Die mittlere Bewegung des ersten Satelliten plus dem Doppelten der 
mittleren Bewegung des dritten ist genau gleich dem Dreifachen der mittleren 
Bewegung des zweiten. 

2) Die mittlere Lange des ersten Satelliten plus dem Doppelten der 
mittleren Lange des dritten ist genau gleich dem Dreifachen der mittleren 
Lange des zweiten, vermehrt um 180°. 

Die Beobachtung zeigte diese merkwiirdigen Beziehungen schon sehr 
zeitig; daB dieselben aber nicht nur ein Werk des Zufalls sind, bewies erst 
Laplace. 

Uber die Verfinsterungen der Trabanten beim Durchgang durch den 
Schatten des Jupiter, und wie diese zur Bestimmung der Lichtgeschwindig- 
keit sowie zur genaherten Ermittelung von Lingendifferenzen dienen kénnen, 
haben wir schon friiher einiges gesagt (vgl. Seite 173 und 205). Sowohl 
die Verfinsterungen wie auch die Voriiberginge der Trabanten vor der Ju- 
piterscheibe bieten interessante Momente fiir die Beobachtung, und diese 
Erscheinungen werden deshalb haufig auch von Liebhabern der Astronomie 
verfolgt, die nur iiber kleine Fernrohre verfiigen. In den astronomischen 
Ephemeriden finden sich zur Erleichterung der Beobachtungen die Zeiten 
angegeben, zu welchen die betreffenden Ereignisse fiir die verschiedenen 
Trabanten eintreten. Diese Daten werden jetzt den Tafeln der vier Jupiter- 
monde von Sampson entnommen, welcher eine sehr vollstaindige Unter- 
suchung tiber die Bahnen dieser Koérper veréffentlicht hat. 

Man hielt Jahrhunderte hindurch diese vier Monde fir die einzigen des 
Jupiter, daher erregte es besonderes Inieresse, als Barnard im Jahre 1892 
einen fiinften Mond entdeckte. Dieser auBerst schwache und kleine Koérper 
(160 km Durchmesser) umkreist in einem Abstande von nur 175000 km in 
etwas weniger als 12" den Jupiter, und die Stérungen seiner Bahn durch 
die ellipsoidale Gestalt des Planeten sind so betrachtlich, daB die Apsiden- 
linie in 144 Tagen einen vollen Umlauf macht. Der fiinfte Trabant gleicht 
einem Sterne 13. GréBe und ist namentlich wegen seiner groBen Nahe an 
Jupiter eines der am schwierigsten wahrzunehmenden Objekte des ganzen 
Planetensystems. 

Erst nach mehr als einem Jahrzehnt wurden nun kurz hintereinander 
drei weitere Satelliten entdeckc, im Dezember 1904 der sechste und im Januar 
1905 der siebente, beide von Perrine mit dem Crossley-Reflektor der Lick- 
Sternwarte, und im Januar 1908 der achte von Melotte in Greenwich. Alle 
drei sind sehr lichtschwach (der Reihe nach 14., 16.. 17. GréBe); der achte 
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ist bisher tiberhaupt nur photographisch beobachtet worden. Die Bahnen 
des sechsten und des siebenten Mondes sind nach den Rechnungen von Ross 
einander ziemlich ahnlich; die Umlaufszeiten z. B. betragen 251 bzw. 265 
Tage, die mittleren Abstinde rund 160 bzw. 167 Jupiterhalbmesser, die 
Neigungen der Bahnen gegen den Jupiteraquator etwa 31°. Die Bahn des 
achten Satelliten besitzt eine Neigung von 145°; der Trabant bewegt sich 
also riicklaufig, und zwar umkreist er den Planeten in 787 Tagen in einem 
Abstande von rund 350 Jupiterhalbmessern. Da dieser Mond nahe an der 
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Fig. 161. Bahnen der Jupitermonde. 


Grenze steht, wo die Anziehung der Sonne die des Jupiter tiberwiegt, er- 
leidet er durch die Sonne sehr erhebliche Stérungen, welche seine Bahn- 
elemente fortwahrend verandern. 

Im Juli 1914 gelang es Nicholson, durch einen gliicklichen Zufall be- 
giinstigt, mit dem Crossley-Reflektor der Lick-Sternwarte einen neunten, ganz 
auBerordentlich schwachen Satelliten des Jupiter zu entdecken. Um eine 
Aufnahme des achten Satelliten zu erhalten, fiihrte Nicholson die photo- 
graphische Platte wahrend der 2¥%stiindigen Aufnahme der vorausberech- 
neten Bewegung dieses achten Satelliten nach, um ihn nicht als Strich, sondern 
als Punkt auf der Platte abgebildet zu erhalten. Der Zufail wollte es, daB 
zur Zeit der Aufnahme der neunte Satellit zufallig nicht nur in der Nahe des 
achten stand, sondern auch nahezu dieselbe Bewegung wie dieser hatte. So 
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kam es, da wie der achte auch dieser neunte Satellit neben den strichférmig 
erscheinenden Sternen ein schwaches punktférmiges Bild liefern konnte. 
Waren diese giinstigen Umstinde nicht zusammengetroffen, d. h. hatte das 
Bild des neunten Satelliten waihrend der Aufnahme einen Strich auf der 
Platte beschrieben, so wiirde sein geringes Licht — er ist nur 19. GréBe — 
nicht ausgereicht haben, einen Eindruck auf der Platte hervorzurufen. Die 
planmaBige Verfolegung des neuen Mondes gestattete bald, seine Bahn zu 
berechnen. Wie nach der Entdeckungsgeschichte zu erwarten war, zeigte 
seine Bahn Ahnlichkeit mit der des achten Satelliten. Die Bahnneigung 
betragt 158°, der Trabant bewegt sich also auch ricklaiufig; in 1142 Tagen 
umkreist er den Planeten in einem Abstand von etwa 440 Jupiterhalb- 
messern. Seine Bahnelemente erleiden durch die Sonne noch stirkere 
Stérungen als die des achten Satelliten. Méglicherweise sind der achte und 
neunte Satellit urspriinglich kleine Planeten gewesen, die von Jupiter ein- 
gefangen worden sind. 

Die GréBenverhaltnisse der Bahnen der Jupitermonde, abgesehen von 
den beiden innersten und dem neunten, werden durch Fig. 161 veranschau- 
licht. Die Bahn des achten Mondes ist infolge der starken Stérungen durch die 
Sonne nicht geschlossen. 


9. Saturn, seine Ringe und seine Satelliten. 


Saturn (6), der sechste der alten Planeten nach der Entfernung von der 
Sonne, ist nach Masse und GroBe-der zweite; und, obschon er noch nicht !/, 
der Jupitermasse erreicht, so tibertrifft er doch die sechs Planeten, die kleiner 
sind als er, um etwa das zweifache an Masse. Nach Newcomb ist letztere 
1/s59,, nach H. Struve */s49. der Sonnenmasse. Um die Sonne lauft er in 
maBig exzentrischer Bahn in 29% Jahren, bei einem mittleren Abstande 
von rund 1430 Millionen Kilometern. Durch seine Ringe und die zehn ihn 
umkreisenden Trabanten wird der Saturn zum eigentiimlichsten und prach- 
tigsten Objekt des Sonnensystems. 

Abnlich wie Jupiter, ist der Hauptkérper des Saturn ein abgeplattetes 
Rotationsellipsoid, dessen Achsen etwa im Verhaltnis von 10:9 stehen; 
die Abplattung (4/,,) ist also noch stirker. als die des Jupiter. Der Aqua- 
torialdurchmesser betraigt etwa 120000 km, der Polardurchmesser dagegen 
nur 108000 km. 

Die Helligkeit des Saturn ist, je nachdem wir mehr oder weniger auf 
die Ringflache sehen, sehr verschieden; durchschnittlich leuchtet er aber 
mit etwas mattem, gelblichem Lichte wie ein Stern 1. GréBe. Bei weit ge- 
6ffnetem Ringe und besonders giinstiger Opposition ist er etwa 0. GriBe 
bei verschwundenem Ringe und gleichzeitiger Nahe der Konjunktion dagegen 
nur 1.5"? GréBe. Der Unterschied in der Helligkeit Saturns bei weit gedffne- 
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tem und bei verschwindendem Ringe betragt etwa eine GroBenklasse. Die 
Untersuchungen von Miller haben einen merklichen Einflu8 der Phase 
gezeigt, obgleich der gréBte mégliche Phasenwinkel nur etwa 6° betragt. 
Dieser Einflu8 wird durch eine von Seeliger aufgestellte Theorie vollstandig 
erklart; wir werden spiter noch auf sie zu sprechen kommen. Die Albedo 
ist 0.63, also sehr groB. 

Oppositionen des Saturn finden statt 1923 April 7, 1924 April 19. Die 
Oppositionen fallen in jedem folgenden Jahr um etwa 13 Tage spater. 


Fig. 162. Saturn 1875 Sept. nach Trouvelot. 


Die physische Beschaffenheit des Saturn scheint der des Jupiter 
sehr ahnlich zu sein, kann aber, da der Planet doppelt so weit von der Erde 
entfernt isc, nicht so gut erforscht werden. Je weiter ein Objekt von der 
Sonne absteht, desto schwacher ist es beleuchtet, und je weiter von der Erde, 
desto kleiner erscheint es; aus beiden Griinden bietet die Untersuchung 
der entfernteren Planeten Schwierigkeiten. Die Scheibe des Saturn, welche 
nach dem Rande zu dunkler ist, erscheint unter giinstigen Bedingungen 
und bei hinreichend starker VergréBerung von zarten, wolkenartigen Streifen 
durchzogen; besonders leicht erkennt man zwei oder mehr schwache Streifen 
in der Gegend des Aquators und diesem parallel. (Vergleiche hierzu Fig. 162 
und 163 und die schénen, von Barnard mit dem Mount Wilson-Reflektor 
erhaltenen Photographien Fig. 155.) Wie bei Jupiter andern diese Streifen 
ihr Aussehen von Zeit zu Zeit; sie sind aber schwach und haben so unbe- 
stimmte Begrenzungen, daB die Veranderungen nicht leicht verfolgt werden 
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konnen. Ks ist daher im allgemeinen schwer zu sagen, ob wir in verschiedenen 
Nachten denselben Anblick der Saturnoberfliche haben oder nicht, und 
ebenso bieten sich Gelegenheiten zur Bestimmung seiner Rotationsdauer 
nur sehr selten. 

Die erste, durch das Auftreten und lingere Verweilen eines gut begrenzten 
Flecks gegebene Gelegenheit hierzu fand zu W. Herschels Zeit statt, und 
dieser Beobachter bestimmte durch Verfolgung des Flecks wihrend mehrerer 
Wochen die Rotationszeit Saturns zu 10°16™0°. Seit jener Zeit sind nur 
wenige Versuche zur Bestimmung der Umdrehungsdauer gemacht worden, 
und erst im Dezember 1876 bot das Erscheinen eines glinzenden weiBen 
Flecks nahe dem Aquator des Planeten dem Washingtoner Astronomen 
Hall und anderen Gelegenheit zur Ermittelung dieser GréBe. Aus zahlreichen 


Fig. 163. Saturn 1899 Juli 30 nach Antoniadi. 


Beobachtungen fand Hall in ziemlich naher Ubereinstimmung mit Herschel 
10" 14™24°. Ebenso wie bei Jupiter laBt sich aber nicht entscheiden, ob 
dies die wahre Umdrehungszeit Saturns ist, da der Fleck méglicherweise, 
wenn er sich in héheren Schichten einer Atmosphare befand, eine Higen- 
bewegung besessen hat. Er machte tibrigens den Eindruck, als ware eine 
enorme weiSeliihende Masse plétzlich aus dem Innern des Planeten hervor- 
gebrochen. AJlmahlich breitete er sich zu einem langen hellen Streifen aus, 
dessen hellster, von Hall beobachteter Punkt nahe dem in Rektaszension 
folgenden Ende lag. Er blieb bis Januar 1877 sichtbar, wurde dann aber 
schwach und schlecht begrenzt und konnte auch, da die Sonne dem Planeten 
zu nahe riickte, nicht mehr verfolet werden. Besonders schéne, helle und 
dunkle Flecke zeigten sich auch 1903 auf der Nordhalbkugel des Saturn, 
und da sie sehr eifrig beobachtet wurden, konnte man hoffen, einen sicheren 
Wert fiir die Rotationszeit des Planeten zu erhalten. Dicse Flecken waren 
indessen zum Teil in Gestalt, Lage und Helligkeit veranderlich, so daB sie 
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den Eindruck einer groBen atmosphirischen Stérung machten. Aus einer 
Zusammenfassung aller Beobachtungen folgte fiir die Rotationszeit 10" 38™, 
also ein von den fritheren Bestimmungen ziemlich abweichender Wert. Man 
mu8 daher sagen, daB auch heute noch keine vollige Sicherheit tiber dieses 
Element erreicht ist, und da8 auch die Frage, ob die verschiedenen Zonen 
der Saturnkugel verschiedene Rotationszeiten besitzen, was wahrscheinlich 
zu sein scheint, noch ungeklirt ist. Sind dic auf Jupiter und Saturn beob- 
achteten Flecke iiberhaupt nur atmosphiarische Gebilde, so kann die Ro- 
tationszeit dieser Planeten selbst nicht genau gefunden werden; es hat aber 
dann auch die Verschiedenheit der bisher beobachteten Werte nichts Autf- 
fallendes. Spektrographische Aufnahmen, auf welche spater bei der Be- 
sprechung der Rotation des Ringes niher eingegangen werden wird, ergaben 
die Rotationszeit des Saturn zu 10" 146. 

Der Aquator des Planeten macht mit der Bahnebene einen Winkel von 
28°, so daB Jahreszeiten, wie auf der Erde, vorhanden sein miissen. Infolge 
der groBen Entfernung erhalt Saturn von der Sonne nur 4/,, der Warme und 
des Lichtes, welche wir auf der Erde empfangen. Auch fiir diesen Planeten 
ist es nicht unwahrscheinlich, daB er noch hei’ und in nicht festem Zustande 
ist, zumal seine Dichtigkeit nur 1/, der Erddichte ist, d. h. ?/, der Dichte 
des Wassers. 

Im Spektrum des Saturn (Fig. 160 u. 167) finden sich alle Linien des 
Sonnenspektrums; auBerdem fanden Vogel, Keeler und die Beobachter des 
Lowell-Observatoriums im Rot und Orange dunkle (Absorptions-) Bander, wie 
bei Jupiter. Aus dieser Ubereinstimmung der Spektra beider Planeten ]aBt 
sich auf ahnliche physische Beschaffenheit schlieBen. Sehr bemerkenswert ist 
es, daB nach Vogel das Spektrum des Saturnringes das charakteristische Band 
im Rot (A 6180) nicht zeigt, woraus fiir die Ringe die Abwesenheit einer 
absorbierenden Atmosphare folgen wiirde, eine Beobachtung, die von Keeler 
mit dem groBen Refraktor der Lick-Sternwarte, sowie durch die Spektral- 
photographien vom Yerkes- und vom Lowell-Observatorium  bestitigt 
worden ist. 

Die Ringe des Saturn. Die Ringe, welche den Saturn umgeben, 
sind eine sehr merkwiirdige Erscheinung, die einzig im ganzen Sonnensystem 
dasteht. Fiir die Beobachter der friihesten Zeit, welche mit ihren schwachen 
teleskopischen Hilfsmitteln die Ringe nicht genau erkennen konnten, bildeten 
dieselben eine Quelle groBer Verwirrung und Meinungsverschiedenheit. Galilei 
beschrieb 1610 den Planeten als dreifach, eine groBe Kugel mit zwei kleinen 
an jeder Seite (vgl. Fig. 164). Nach ein- bis zweijéhriger Beobachtung war 
er sehr erstaunt zu finden, daB die kleinen Anhangsel giinzlich verschwunden 
waren, und da Saturn eine einfache runde Kugel wie die itbrigen Planeten 
geworden war. Seine Bestiirzung wurde noch durch die unter diesen Um- 
sténden nicht unnatiirliche Furcht erhéht, da8 die friiher wahrgenommene 
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sonderbare Form irgendeinem optischen Mangel seines Fernrohres ent- 
sprungen sei. 

Wenige Jahre geniigten anderen, mit besseren Fernrohren versehenen 
Beobachtern, um zu zeigen, dab die sonderbare Form keine Tiuschung, 
sondern da8 sie wirklich war, sich aber von Zeit zu Zeit anderte. Die nach- 
stehende Fig. 164 enthalt (nach Huygens, Systema Saturnium) eine Reihe 
von Darstellungen aus jener ersten Zeit teleskopischer Beobachtung: I von 
Galilei (1610); IT von Chr. Scheiner (1614); IIT von Riccioli (1640 und 1643); 


Fig. 164. Darstellungen des Saturn aus dem 17. Jahrhundert. 


IV bis VII von Hevel (VII 1646), die schon die durch die verschiedene 
Stellung der Ringe gegen die Gesichtslinie verursachten Veranderungen an- 
deuten; VIII und IX wieder von Riccioli zwischen 1647 und 1650, als 
die Ringe am weitesten gedffnet erschienen; X von Eustachius de Divinis 
(1646 bis 1648); XI von Fontana; XII von Gassendi und Blancanus; XIII 
endlich von Riccioli (1644 und 1645). Vergleicht man diese Bilder mit dem 
tatsichlichen Aussehen des Saturn und seiner Ringe, so sieht man, da einige 
Beobachter der Erkenntnis der wirklichen Form sehr nahe kamen, obschon 
niemand von ihnen die wahre Natur des sonderbaren Anhangsels ahnte. 

Huygens gelang endlich die Losung des Ratsels. Als er im Marz und 
April 1655 Saturn untersuchte, sah er statt der henkelartigen Ansatze einen 
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langen schmalen Arm zu jeder Seite des Planeten. Im nachsten Frihjahr 
war dieser Arm verschwunden, und der Planet erschien so vollkommen rund, 
wie ihn Galilei 1612 gesehen hatte. Im Oktober 1656 waren die Henkel da- 
gegen wieder erschienen, gerade wie Huygens sie 114 Jahre frither gesehen 
hatte. Seinem scharfsinnigen und mathematisch geschulten Geiste geniigte 
diese Art des Verschwindens und Wiedererscheinens der Henkel, um die 
Ursache der sonderbaren Formveranderung zu finden. Aber er erwartete erst 
von zukiinftigen Beobachtungen die volle Bestitigung und teilte nur be- 
freundeten Astronomen seine Ansicht in dem folgenden Anagramm mit, 
welches sich ohne weitere Erklarung am Schlusse einer kleinen Schrift tiber 
die Entdeckung des ersten (hellsten) Saturntrabanten findet: 
uuuu, 
welches, richtig gelesen, heibt: 

Annulo cingitur tenui, plano, nusquam cohaerente, ad eclipticam inclinato 
(er wird von einem diinnen, ebenen, nirgends (mit Saturn) zusammenhangen- 
den, gegen die Ekliptik geneigten Ringe umgiirtet). 


Fig. 165. 


Diese Beschreibung ist auffallend genau und vollstaindig und befahigte 
Huygens, eine geniigende Erklarung der verschiedenen Phasen, die er und 
andere an den Ringen wahrgenommen hatten, zu geben. 

Wegen ihrer auBerordentlich geringen Dicke, die nach Messungen von 
Barnard etwa 350 km betragt, und wegen ihrer Ebenheit waren die Ringe 
in den Fernrohren der damaligen Zeit und sind auch in den meisten jetzigen 
vollkommen unsichtbar, sobald die verlaingerte Ringebene durch die Sonne 
geht. Dies geschieht zweimal bei jedem Saturnumlauf, und ebenso zeigen 
sie sich zweimal dem Auge in ihrer weitesten Offnung, die der Neigung von 
28° der Ebene der Ringe gegen die Ekliptik entspricht. Die Erscheinungen 
iiberhaupt erlautert die vorstehende Fig. 165. Steht Saturn in den Punkten 
A und C seiner Bahn oder in den Langen 352° und 172° (im Sternbilde 
der Fische bzw. des Lowen), so geht die Ringebene verlingert durch die 
Sonne S. Die Ringe sind dann, da sie ihre Kante gegen die Sonne kehren, 
unsichtbar oder héchstens in den starksten Fernrohren als auSerst feine 
Lichtlinie wahrzunehmen. Steht der Planet dagegen in den Punkten B 
und D oder in den Langen 82° und 262° (zwischen Stier und Zwillingen bzw. 
im Schiitzen), so erscheinen die Ringe, der konstanten Neigung von 28° 
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gegen die Ekliptik entsprechend, am weitesten gedffnet, und zwar sieht der 
Beobachter bei der Stellung B die siidliche Flache, bei der Stellung D die 
nordliche. Zwischen je zwei solchen Phasen, Unsichtbarkeit und weitester 
Offnung, verflieBen der Saturnumlaufszeit gemaB etwa 7 Jahre 4 Monate. 
So erschien z. B. 1870, als der Planet zwischen dem Skorpion und dem Schiitzen 
stand (etwa im Punkte D), die nordliche Ringfliche in ihrer gréBten Breite, 
und dasselbe trat wieder gegen Ende 1899 ein. Im Februar 1878, wo Saturn 
zwischen dem Wassermann und den Fischen stand (etwa im Punkte A), 
ging dagegen die Ringebene durch die Sonne, und die Ringe waren fiir ge- 
wohnliche Instrumente unsichtbar.. Im Jahre 1885 stand aber der Planet im 
Stier (nahe B), und die Stidseite der Ringe erschien am weitesten gedffnet; 
1892 endlich, als sich Saturn im Lowen (Punkt ©) befand, ist die Ringkante 
wieder der Sonne zugekehrt gewesen. 

Aber fiir die Erde kann der Ring noch aus anderen Griinden verschwinden. 
Geht namlich die verlangerte Ringebene genau durch die Erde, so wird fiir 
diese der Ring unsichtbar, wie auch sonst seine Lage gegen die Sonne sei. 
Wir sehen dann eben weder die eine noch die andere eventuell von der Sonne 
beschienene Flache des Ringes, sondern nur seine auBerst schmale Kante. 
Diese und die gleich noch zu besprechende Art des Verschwindens werden 
sich aber immer in der Nahe der Zeit abspielen, wo auch die verlangerte 
Ringebene durch die Sonne geht. Die Bahn der Erde ist namlich gegen die 
des Saturn sehr klein; es wird daher vierzehn Jahre lang die verlingerte 
Ringebene die Erdbahn gar nicht treffen, sondern erst dann, wenn Saturn 
in der Nahe der Stellungen A und C (Fig. 165) ist. 

Eine weitere Méglichkeit fiir das Verschwinden des Ringes bieten die 
Falle, wo die Ringebene zwischen Sonne und Erde hindurchgeht, wo also 
die Sonne die eine Seite beleuchtet, waihrend die andere, dunkle, der Erde 
zugekehrt ist. Dies war z. B. zwischen dem 9. Februar und 1. Marz 1878 
der Fall; damals standen aber Saturn und Erde auf verschiedenen Seiten 
der Sonne (siehe Fig. 165, wo A etwa der Position des Saturn, H’ der der 
Erde entspricht). Ersterer war also der Konjunktion nahe, so da der Planet 
nur noch kurze Zeit nach Sonnenuntergang beobachtet werden konnte. 
Umgekehrt war 1891, wo dieselbe Erscheinung eintrat, Saturn nur in den 
frihen Morgenstunden des Oktober kurz vor Sonnenaufgang zu beobachten. 
Barnard fand hierbei, da8 der Ring véllig unsichtbar war, wahrend sein 
Schatten auf dem Saturn gesehen werden konnte, so daf also die Dicke des 
Ringes auBerst gering sein mu8. 1907/8 sahen dagegen bei giinstigen Luft- 
verhaltnissen die Beobachter mit den groBen Refraktoren der Lick- und der 
Yerkes-Sternwarte den Ring auch wihrend der Zeit, wo er hatte verschwinden 
sollen, als sehr schwache, feine Lichtlinie, in welcher sich einige etwas hellere 
Lichtknoten zeigten, deren Deutung noch aussteht. Der Ring verschwand 
wieder im Jahre 1921 und wird im Jahre 1936 abermals verschwinden. 


416 III. Das Sonnensystem. 


Nachdem Huygens zuerst das die Saturnkugel umgebende Gebilde 
deutlich als Ring erkannt hatte, geschah ein weiterer Schritt in seiner Er- 
kenntnis durch D. Cassini, welcher 1675 auf dem Ringe eine dunkle Linie 
bemerkte, die dann bald darauf Maraldi als Trennungslinie zweier Ringe 
erkannte. Jetzt zeigt bei ruhiger Luft schon ein maBig groBes Fernrohr 
diese Teilung des Ringes an den auBeren Enden; aber nur mit einem sehr 
starken Fernrohre und bei sehr giinstiger Luft kann man die Trennungslinie 
auf der ganzen sichtbaren Seite des Ringes verfolgen. Von verschiedenen 
Beobachtern sind, besonders im 4uBeren Ringe, seitdem zeitweise noch andere 
Teilungen gesehen worden; so wird haufig noch die Enckesche Trennungs- 
linie erwahnt 

Endlich ist im vorigen Jahrhundert noch ein dritter und zwar relativ 
dunkler Ring, innerhalb des inneren, aufgefunden worden. Galle hat ihn 
mit dem Berliner Refraktor zuerst (1838) gesehen; die von Encke gegebene 
Beschreibung ist aber nicht véllig klar und unzweideutig. Jedenfalls lenkten 


Fig. 166. 


erst G. P. Bond in Cambridge (U. S.) und Dawes in England 1850 die all- 
gemeine Aufmerksamkeit auf ihn. Dieser sogenannte dunkle Ring ist jetzt 
ein so auffalliges Objekt, da8 man sich dariiber wundern mu8, da8 ihn nicht 
schon langst friihere Beobachter gesehen haben, und in der Tat findet man 
in den Beschreibungen alterer Astronomen auch Andeutungen, die sich 
vermutlich auf ihn beziehen. Es ist indessen zu beachten, da8 zwischen 
ihm und dem hellen Ringe eine scharfe Grenzlinie nicht zu bestehen scheint. 
Ebensowenig findet auch der Helligkeit nach ein schroffer Gegensatz statt 
(vgl. Fig. 162), so daB es nicht leicht ist, zu entscheiden, wo der helle Ring 
aufhért und der dunkle anfangt. Es ist nicht unmdeglich, daf8 der dunkle 
Ring auf Kosten des inneren hellen wiachst oder vielleicht sogar sich aus 
ihm entwickelt hat. Wie beim auBeren Ringe haben manche gelegentlich 
auch beim dunklen Ringe eine Teilung zu bemerken geglaubt. Nach den 
Anschauungen, welche man jetzt tiber die Konstitution des Ringsystems 
hat, namlich daB die Ringe aus einer unzahligen Menge kleiner Kérper be- 
stehen, sind alle derartigen Veranderungen, wie Auftreten neuer Teilungen, 
verschiedene Helligkeitsverteilung, wechselnde Distanz der Ringrander vom 
Planeten, leicht erklarlich und, wenn durch die Beobachtungen auch noch 
nicht sicher erwiesen, so doch wahrscheinlich gemacht. 

Wir stellen im folgenden noch die Dimensionen des Saturnsystems nach 
den Messungen von Barnard (1895) zusammen (vgl. Fig. 166); sie gelten 
fir die mittlere Entfernung des Saturn (9.55) von der Sonne. 
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AF auBerer Halbmesser des auBeren Ringes 20'/03 138700 km 
BF innerer Ee 5 ‘8 17550 121100 ;, 
CF auBerer Me » Imneren a 16.98 LUT DOO aes 
DF innerer 2 es ee a S12580 88600. ,, 
EF Aaquatorialer ,, » saturn 8.89 61500 ,, 
— polarer *, < - i Seid 56100 ,, 
BC Breite der Cassinischen Teilung .... 0.52 Z000ags 
— innerer Halbmesser des dunklen Ringes 10.25 71000 _,, 


Die Schwierigkeiten, welche sich bei der Erklarung der Beschaffen- 
heit der Saturnringe darbieten, illustrieren den Satz, dab Uberraschung 
und Erstaunen Begleiterscheinungen teilweiser Erkenntnis sind und weder 
bei volliger Unwissenheit, noch bei vollkommenem Wissen auftreten kénnen. 
Jene, die tiber eine Erscheinung nichts wissen, setzt auch nichts in Erstaunen, 
weil sie nichts erwarten, wahrend volle Erkenntnis alles Geschehenden gleich- 
falls diese Empfindung ausschlieBen wiirde. Die Astronomen zweier Jahr- 
hunderte sahen nichts Uberraschendes in dem Dasein eines die Saturnkugel 
frei umschwebenden Ringpaares, weil ihnen die Wirkungen der Gravitation 
auf solche Korper, wie die Ringe zu sein schienen, unbekannt waren. Erst 
der Scharfsinn des groBen Laplace erkannte die Schwierigkeit des hier sich 
bietenden Problems, indem er zeigte, daB ein homogener und gleichférmiger, 
einen Planeten umgebender Ring nicht im Zustande stabilen Gleichgewichtes 
sein kénne. Mag er anfangs noch so genau balanziert sein, so wiirde doch 
die geringste auBere Kraft, wie die Anziehung eines Satelliten oder eines 
entfernten Planeten, das Gleichgewicht stéren und den Ring alsbald auf 
den Planeten stiirzen lassen. Laplace schlo8 daher theoretisch auf Unregel- 
maBigkeiten in der Form, wie sie schon Herschel praktisch durch die Be- 
obachtung gefunden haben wollte. Er untersuchte indessen nicht, ob bei 
solchen Ungleichférmigkeiten das Gleichgewicht stabil werden wiirde. 

Spater griffen die amerikanischen Astronomen Peirce und Bond den 
Gegenstand und zwar von verschiedenen Seiten an. Letzterer schloB aus 
dem zeitweiligen Auftreten und SchlieBen neuer Teilungen — Erscheinungen, 
die er als reell ansah, — auf einen fliissigen Zustand der Ringe. Peirce, 
der auf Grund theoretischer Betrachtungen diese Ansicht im wesentlichen 
adoptierte, verfolgte die Sache noch weiter und fand, da auch ein flissiger 
Ring ohne eine auBere erhaltende Kraft nicht vollkommen stabil sein wiirde. 
Er schrieb nun der Anziehung der Satelliten diese erhaltende Kraft zu, hatte 
aber hiermit noch nicht bewiesen, daf der fliissige Ring unter dem Kin- 
flusse dieser Anziehung wirklich stabil sein miisse, und es ist in der Tat sehr 
unwahrscheinlich, dab dieselbe den von Peircevermuteten Effekt haben wiirde. 

Einen weiteren, wichtigen Schritt in der Untersuchung dieser schwierigen . 
Frage hat (1856) Clerk Maxwell in England getan. Er brachte Einwiirfe 
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sowohl gegen den festen als gegen den fliissigen Ring vor und erneuerte eine 
Theorie, die schon von D. Cassini am Anfang des 18. Jahrhunderts aufge- 
stellt worden wart). Dieser Astronom dachte sich den Ring als aus einer 
Wolke von Satelliten bestehend, die zu klein seien, um einzeln mit dem 
Fernrohre gesehen werden zu kénnen, und sich zu nahe aneinander befianden, 
als daB man die Zwischenraume zwischen ihnen wahrnehmen kénne. Diese 
Anschauung ist von Maxwell weiter ausgefiihrt und mathematisch begriindet 
worden. 

Die Maxwellsche Hypothese hob nun zwar die mechanischen Schwierig- 
keiten auf, aber der Beweis war nicht streng, da Maxwell gewisse Vernach- 
lassigungen machen muBte, um die sehr schwierige mathematische 
Aufgabe tiberhaupt lésen zu kénnen. Man hatte weiterhin auch keinerlei 
Beobachtungen, welche fiir diese Hypothese beweisend waren. Die Ent- 
scheidung tiber diese Frage wurde daher erst durch die theoretisch-photo- 
metrischen Untersuchungen Seeligers tiber das Saturnsystem in Verbindung 
mit den sorgfaltigen Beobachtungen von Miiller in Potsdam herbeigefiihrt. 
Der Gedankengang Seeligers ist der folgende: ,,Die einzelnen Teile, welche 
den Ring bilden, werden von der Sonne beleuchtet und von der Erde aus 
betrachtet. Hierbei tritt eine doppelte gegenseitige Beeinflussung ein. Erstens 
beschatten sich die einzelnen Teilchen gegenseitig, zweitens verdecken sie 
sich teilweise, und beide Vorgange bewirken eine Verminderung der Hellig- 
keit des Gesamtbildes. Die beschatteten und die verdeckten Teilchen sind 
im allgemeinen voneinander verschieden, fallen aber dann ganz zusammen, 
wenn sich Sonne, Erde und Saturn genau in einer geraden Linie befinden. 
Hier werden keine Schatten wahrgenommen, weil sie ganz von davorstehen- 
den beleuchteten Teilchen verdeckt werden. Je mehr sich aber Saturn von 
der Geraden Sonne—Erde entfernt, desto mehr werden die Schatten sichtbar, 
und man sieht also, daB die Helligkeit des Ringes in der Opposition bei weitem 
am gréBten sein muB.* Die sich ttber 14 Jahre erstreckenden Beobachtungen 
Millers bestatigten diese Theorie, indem sich Lichtanderungen nachweisen 
lieBen, die nicht von der Stellung der Ringebene gegen die Gesichtslinie, 
sondern von der Lage des Saturn gegen die gerade Linie Sonne—Erde ab- 
hingen. Die Helligkeit des ganzen Systems war 60 Tage vor oder nach der. 
Opposition nur etwa 80% von der in der Opposition. 

Eine Bestatigung fiir diese Anschauungen tiber den Saturnring brachten 
endlich 1895 die spektrographischen Beobachtungen Keelers, welcher zeigen 
- konnte, da die verschiedenen Teile des Ringes sich nach den Keplerschen 
Gesetzen bewegen. Keeler setzte den Spalt des Spektrographen in Richtung 
des Saturniquators tiber das Saturnsystem zu einer Zeit, als der Ring 
sich wenig geéffnet zeigte. Man erhalt so zu beiden Seiten des Spektrums 


1) Zu nahe denselben Folgerungen wie Maxwell ist spiiter unabhiingig und auf ganz 
anderem Wege auch Hirn in Colmar gekommen. 
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des Saturn je ein Spektrum des Ringes, und zwar bilden sich die ‘iuBeren 
Teile des Ringes ganz au8en, die inneren innen ab. Aus der Neigung der 
Linien in den Spektren des Ringes laBt sich nun auf die Radialgeschwindig- 
keit der einzelnen Teile des Ringes schlieBen. Wiirde der Ring wie eine feste 
Scheibe rotieren, so miiBten die duBeren Teile eine gréBere Radialgeschwindig- 
keit zeigen als die inneren. Besteht aber der Ring aus einzelnen kleinen 
Korperchen, so mtissen nach dem dritten Keplerschen Gesetze die auBeren 
Teile sich langsamer bewegen und eine kleinere Radialgeschwindigkeit zeigen 
als die inneren. Die Beobachtungen entschieden fiir das letztere. In Fig. 167 
ist eine in dieser Weise von Slipher hergestellte Spektralaufnahme des Saturn 
wiedergegeben, die den Spektralbereich von 2 4350 bis 2 4500 umfaBt. Das 
Spektrum des Saturn selbst (in der Mitte) zeigt durch die Neigung der Linien 
die Rotation des Hauptkérpers. In den zu beiden Seiten daneben liegenden 
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Fig. 167. Neigung der Linien im Spektrum des Saturn und seines Ringes. 


Spektren des Ringes ist die Linienneigung infolge der verschieden schnellen 
Bewegung der inneren und auBeren Teile deutlich sichtbar. Ganz au8en be- 
findet sich auf jeder Seite das Vergleichspektrum. 

Durch diese Beobachtungen ist die Frage nach der Natur des Saturn- 
ringes endgiiltig gelést. Die den Ring zusammensetzenden Miniatursatelliten 
sind den getrennten winzigen Wassertropfchen oder Blaschen vergleichbar, 
aus denen Wolken oder Nebel bestehen, die dem bloBen Auge als kompakte 
Massen erscheinen. Auch das Fehlen einer Atmosphare des Ringes (s. S. 412) 
findet durch diese Beschaffenheit desselben eine Erklarung. In dem dunklen 
Ringe sind die einzelnen Partikelchen so zerstreut, da wir durch die ,, Wolke‘ 
hindurchsehen kénnen, und der Grund, daf er verhaltnismaBig dunkel aus- 
sieht, liegt eben nur in der relativ kleinen Zahl von Teilchen, welche dem 
entfernten Auge ahnlich wie lose punktierte Teile eines Kupferstiches er- 
scheinen. Als nimlich Barnard 1889 eine Verfinsterung des Japetus beob- 
achtete, fand er, dab die Helligkeit dieses Mondes beim Eintritt in den Schatten 
des dunklen Ringes zuerst schwach abnahm, dann aber mehr und mehr, 
je weiter er sich dem Schatten. des zweiten Ringes naherte. In dem Schatten 
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desselben verschwand er dann vollig. Trotz dieser Undurchsichtigkeit ist 
aber die Masse des Ringsystems verschwindend klein (nach H. Struve kleiner 
als 1/,o0000 der Saturnmasse), da ein HinfluB seiner Anziehung auf die Be- 
wegungen der Saturnmonde bisher nicht nachweisbar war; der Ring diirfte 
daher aus einer Staubmasse bestehen. 

Die Bahnen der Teilchen des Ringes sind gewissen Stérungen durch 
die Monde des Saturn unterworfen. Es ist nun darauf aufmerksam ge- 
macht worden, da8 die Hauptteilungen des Ringes solchen Entfernungen 
entsprechen, wo die Umlaufszeiten der Teilchen in einem méglichst einfachen 
Verhaltnis zu den Umlaufszeiten eines Mondes stehen, und daB daher anzu- 
nehmen sei, da an diesen Stellen die Bahnen nicht lange ihre Form behalten, 
also die Kérperchen hier am wenigsten auf die Dauer verweilen kénnen. 
Indessen mu8 auch hier betont werden, daB die heutige Storungstheorie 
keine exakte Erklirung hierfiir gibt und diese beobachtete Tatsache daher 
noch nicht mechanisch deutbar ist. 

Die Saturnsatelliten. Als Huygens im Marz 1655 seine Beobach- 
tungen des Saturn begann, bemerkte er sofort ein Sternchen neben dem 
Planeten, welches die Verfolgung wahrend weniger Tage als einen Trabanten, 
der den Hauptkérper nahe der Ringebene in etwa 15 Tagen umkreist, kennen 
lehrte. Er sprach in seinem ,,Systema Saturnium“ die Ansicht aus, diese Ent- 
deckung vervollstindige das Sonnensystem, indem sie ihm neben sechs Haupt- 
planeten nun auch sechs Satelliten zuerteile, und diese vorgefaBte Meinung hat 
ihn wohl verhindert, noch andere Satelliten des Saturn zu suchen. Erst eine 
Reihe von Jahren spater gelang es D. Cassini, nacheinander noch vier Tra- 
banten aufzufinden. Mit diesen fiinf war fiir langer als ein Jahrhundert die 
Zahl der bekannten Trabanten abgeschlossen, bis Herschel 1789 im Verlaufe 
von wenigen Wochen noch zwei entdeckte, von denen der eine, dem Saturn 
nachste, auch jetzt noch eins der schwierigsten Beobachtungsobjekte ist. 
Weiterhin gliickte im September 1848 den beiden Bond in Cambridge (U. S.) 
und nur wenige Tage spater dem englischen Astronomen Lassell die Auffindung 
eines achten, auBerst schwachen Trabanten. Endlich fand W. H. Pickering im 
Jahre 1898 auf photographischem Wege einen neunten und 1905 einen zehnten 
Mond. Die folgende Zusammenstellung enthalt, geordnet nach Abstanden 
(welche die 2. Spalte in Einheiten des Saturnhalbmessers ausgedriickt auf- 
fihrt), diese zehn Trabanten nebst Entdeckern und Datum der Entdeckung. 


Name Entfernung Umlaufszeit Entdecker Datum 
Mimas Bal 0° 23" Herschel 1789 Juli 18 
Enceladus 3.9 teecD 5 1789 August 29 
Tethis 4.9 Teak Cassini 1684 Marz 21 
Dione 6.2 215 * 1684 Marz 21 
Rhea 8.7 412 bs 1672 Dezember 23 
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Name Entfernung ~ Umlaufszeit Entdecker Datum 
Titan 20.2 154 23" Huygens 1655 Marz 25 
Themis 24.2 20 20 £W. #H. Pickering 1905 April 28 
Hyperion 24.5 Zi ond 1848 September 16 
Japetus 58.9 he ar Cassini 1671 Oktober 25 


Phoebe 2144 550, 11 W. H. Pickering 1898 August 16 


Analog der Bodeschen Reihe fiir die Distanzen der Planeten von der 
Sonne gibt es auch eine Reihe, mit der man die Distanzen der Ringe und 
Monde vom Saturn berechnen kann. Sie lautet nach Charlier: 

d= 1.5 + 1.6 (1.5)”. 

Setzt man fiir » die ganzen Zahlen ein, so erhalt man die in folgender 
Tabelle unter d enthaltenen Werte der Distanzen. Ein Vergleich mit den 
danebenstehenden, aus den Beobachtungen selbst folgenden Werten zeigt, 
daB die Ubereinstimmung ebenfalls nur eine genaherte ist, wie bei der Bode- 
schen Reihe selbst. Themis paBt in die Reihe nicht hinein, und fiir die Werte 
n= 5, 8, 10, 11 sind bisher keine Monde bekannt. 


n d 
Innere Begrenzung des Ringes 1,5 =o 1.5 
AuBere - ae 2.3 —1 2.6 
Mimas 3.1 0 sal 
Enceladus 3.9 1 3.9 
Tethys 4.9 2 5.1 
Dione 6.2 3 6.9 
Rhea 8.7 4 9.6 
Titan 20.2 6 19.7 
Hyperion 24.5 ei 28.8 
Japetus 58.9 Wy) 63.0 
Phoebe 214.4 12 209 


Die Helligkeit der Satelliten entspricht, wie zu erwarten, etwa der Reihen- 
folge ihrer Entdeckung. Die folgenden Helligkeitsangaben sind den Unter- 
suchungen von Guthnick entnommen. Ein kleines Fernrohr schon zeigt 
Titan (GréBe 8.6) und ein maBiges Japetus (10.8) im westlichen Teile seiner 
Bahn; 8 cm Offnung geniigen fiir Rhea (10.1) und vielleicht fiir Tethys (10.7) 
und Dione (10.7), dagegen kann Enceladus (11.6) erst mit einem Objektiv 
von etwa 15 cm und auch dann nur bei gréBter Entfernung vom Planeten 
gesehen werden. Mimas (12.1) ebenso wie Hyperion (12.9) sind nur mit 
den stiarksten Fernrohren und unter den giinstigsten Bedingungen zu beob- 
- achten. Phoebe soll nach Barnard 16. bis 17. GréBe sein, ist also nur auberst 
schwierig sichtbar, Themis diirfte unter 17. GréBe sein. 

Mit Ausnahme des Japetus, der Themis und der Phoebe umkreisen die 
Trabanten den Saturn nahe in der Ringebene und in meist wenig exzentrischen 
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Bahnen. Phoebe hat eine Bahnneigung von etwa 149°, beweet sich also 
riicklaufig. 

HinigermaBen ahniich wie bei den Mars- und Jupitersatelliten bestehen 
auch zwischen den Umlaufszeiten der Saturnsatelliten gewisse einfache Be- 
aiehungen; die Umlaufszeit des dritten bzw. vierten ist namlich nahezu 
doppelt so groB als die des ersten bzw. zweiten. Ferner besteht,. worauf 
d’Arrest hingewiesen hat, noch eine Periode von 4653/, Tagen zwischen den 
Umlaufen der vier inneren Trabanten, nach welcher Zeit sich die Stellungen 
wiederholen; auf diesen Zeitraum kommen nimlich 494 Umlaufe des ersten, 
340 des zweiten, 247 des dritten und 170 des vierten Trabanten. In neuerer 
Zeit sind von H. Struve noch zwei weitere eigentiimliche Beziehungen zwischen 
Mimas und Tethys und zwischen Enceladus und Dione gefunden worden, 
welche sich durch folgende Satze ausdriicken lassen: 1. Die Konjunktionen 
von Mimas und Tethys finden fir alle Zeiten um den Punkt statt, der sich 
in der Mitte zwischen den aufsteigenden Knoten ihrer Bahnen auf dem Saturn- 
aquator befindet. Sie kénnen sich von diesem Punkte aus um héochstens 
49° entfernen und fiihren diese Libration in 71 Jahren aus. 2. Die Kon- 
junktionen von Enceladus und Dione fallen fiir alle Zeiten mit dem Perisa- 
turnium des Enceiadus zusammen, oder sie miissen wenigstens um diesen 
Punkt oszillieren. 

Die Massenwerte einiger Satelliten sind durch die umfangreichen Unter- 
suchungen von H. Struve bekannt geworden; so hat Titan 1/,,5),, Mimas 
dagegen nur */13¢10000 der Saturnmasse, und die Massen der anderen liegen 
zwischen diesen Werten. 

Die wahren GroBen der Trabanten sind noch unbekannt; nur der hellste, 
Titan, zeigt ein Scheibchen von etwa 0’’63 Durchmesser, welcher GréBe ein 
linearer Durchmesser von 4370 km entspricht. Aus photometrischen Ver- 
eleichungen hat Pickering Durchmesserwerte gefunden, die zwischen 310 km 
bei Hyperion und 2260 km bei Titan liegen. Aus der sehr groSen Differenz 
zwischen den aus Mikrometermessungen bestimmten und den aus photo- 
metrischen Beobachtungen geschlossenen Durchmessern sieht man wieder, 
da solche Schitzungen nur die GréBenordnung, nicht aber einen sicheren 
Wert der GréBe selbst zu geben vermogen; die Albedo ist eben nicht fir 
alle Trabanten die gleiche. Bei Saturn scheinen die Trabanten eine um so 
ordBere Albedo zu besitzen, je naiher sie dem Planetenkérper sind; gleich- 
zeitig wird die Dichte geringer. 

Wie die Jupitersatelliten, so zeigen auch die Sacurnmonde merkwiirdige 
Lichtschwankungen, besonders Japetus. Westlich vom Planeten ist er nach 
den Untersuchungen von Guthnick etwa 10.0% GréBe und steht also nur 
dem Titan nach; dstlich dagegen ist er tiber 1.8 GréBenklassen schwacher 
und kommt fast Mimas gleich. Nimmt man, wie fiir die Jupitersatelliten, 
auch fiir die des Saturn, speziell den Japetus, das Zusammenfallen von 
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Rotations- und Revolutionsdauer an, so wiirde sich diese auffallende Ver- 
anderlichkeit erkliren, wenn die eine Seite des Trabanten sehr hell, die 
andere dunkel ware. Ein so bedeutender Unterschied in der Leuchtkraft 
oder Reflexionsfahigkeit zweier Hemisphiéren hat freilich im ganzen Sonnen- 
system kein Analogon. Es ist daher wahrscheinlicher, daB die Gestalt des 
Trabanten wesentlich von der Kugelgestalt abweicht und der Mond des- 
halb bei der Rotation in verschiedener Helligkeit erscheint. Die Licht- 
schwankungen der anderen Satelliten sind nach Guthnick geringer und 
weniger einfach, so da® sichere Schliisse noch nicht gezogen werden 
kénnen. 


10. Uranus und seine Satelliten. 


Am 13. Marz 1781 fand Herschel im Sternbilde der Zwillinge ein blasses, 
jedoch nur einige Sekunden grofes, rundes Objekt, dessen Bewegung 
bald zeigte, daB es weder ein Nebel noch ein Fixstern sein kénne. An einen 
neuen Planeten dachte Herschel nicht; er kiindigte vielmehr der Royal 
Society in London seine Entdeckung als die eines Kometen an. Verschiedene 
Astronomen versuchten, von dieser Voraussetzung, d. h. der Annahme 
einer parabolischen Bahn, ausgehend, auf Grund der Beobachtungen Herschels 
und anderer, die Bahn dieses ,,Kometen‘: zu bestimmen; allein schon nach 
wenigen Wochen zeigte sich, daB, wenn seine Bahn wirklich eine Parabel 
sei, die Periheldistanz wenigstens 14mal so groB sein miisse als die Ent- 
fernung der Erde von der Sonne oder vielmal gréBer als die irgendeines 
anderen bekannten Kometen, daB dagegen die Annahme, der Korper be- 
wege sich in einem Kreise, dessen Radius etwa 19 mal so groB als der Erd- 
bahnhalbmesser sei, den Beobachtungen recht gut geniige. Man hatte es 
demzufolge nicht mit einem Kometen zu tun, sondern mit einem Planeten 
im doppelten Abstande des Saturn. 

Ein begreifliches Gefiihl des Dankes gegen seinen Gonner, Konig Georg III. 
von England, der ihm die Mittel zu seinen Entdeckungen gewahrte, lieB 
Herschel als Namen des neuen Planeten ,,Georgium Sidus‘‘ vorschlagen. 
Dieser Name, abgekiirzt in ,,the Georgian‘‘, wurde in England bis 1850 viel- 
fach gebraucht, fand aber auf dem Kontinent weder Beifall noch Eingang. 
Nicht besser ging es der von Lalande vorgeschlagenen Bezeichnung ,, Herschel"; 
dagegen biirgerte sich der von Bode empfohlene und den anderen Planeten- 
namen entsprechende Name ,,Uranus“’ (mit dem Zeichen $) immer mehr 
ein und wurde bald allein angewandt. 

Nach genauer Berechnung seiner Bahn zeigte sich sehr bald, da Uranus 
von verschiedenen Beobachtern schon lange vor Herschel gesehen worden 
war, ohne daB sie seine wahre Natur erkannt hatten. So ist er z.B. von Flam- 
steed schon 1690, also fast ein Jahrhundert vor Herschel, gesehen und am 
Passageninstrument beobachtet worden und spater von demselben Astro- 
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nomen noch viermal. Merkwiirdig ist die achtmalige Beobachtung von 
Lemonnier zu Paris im Dezember 1768 und Januar 1769. Hatte dieser seine 
Beobachtungen nur sofort reduziert, so wiirde ihre ganz oberflachliche Ver- 
gleichung schon die stetige Bewegung des Planeten gezeigt haben und Herschel 
so der Ruhm des Entdeckers entgangen sein. DaS er nicht schon selbst mit 
freiem Auge, fiir welches er gerade noch sichtbar ist, wahrgenommen, also 
ohne Fernrohr entdeckt wurde, diirfte manche vielleicht noch mehr Wunder 
nehmen; indessen war die Katalogisierung selbst der helleren Sterne zu 
Herschels Zeit noch sehr mangelhaft, und Uranus wiirde aus diesem Grunde 
méglicherweise noch lange unbekannt geblieben sein, selbst wenn er noch 
heller als 6. GréBe, wie er in der Tat erscheint, gewesen wire. 

Der Planet bewegt sich bei einem mittleren Abstande von etwa 2870 Mill. 
Kilometern um die Sonne in einer nur wenig exzentrischen (0.05) und weniger 
als bei allen anderen Planeten gegen die Ekliptik geneigten Bahn (0° 46’) in 
einem Zeitraume von 84 Jahren. Seine Bewegung ist danach so langsam, 
da die Opposition sich nur um vier bis fiinf Tage jahrlich verschiebt (1923 
September 9, 1924 September 13). 

Wie erwahnt, kann Uranus, wenn man seinen Ort ungefahr kennt, als 
Stern 6. GréBe noch von einem normalen Auge gesehen werden. Die licht- 
reflektierende Kraft seiner Oberflache findet sich zu 0.63, also gleich der 
des Saturn. Um den Planeten auch nach seinem Aussehen von Fixsternen 
zu unterscheiden, also seine Scheibe (von etwa 4'’ Durchmesser) deutlich zu 
erkennen, ist eine wenigstens 100malige VergréBerung erforderlich. Mit 
starken Fernrohren betrachtet, erscheint die Oberflache in griinlicher Farbung. 
Streifen oder Flecke sind auf ihr bis jetzt noch nicht mit Sicherheit gesehen 
worden, daher ist auch die Rotationsdauer des Uranus und die Lage seiner 
Umdrehungsachse auf diesem Wege nicht bestimmbar gewesen. Da man 
aus der Abplattung unter gewissen Annahmen auf die Rotationszeit schlieBen 
kann, war es, nachdem Bergstrand die Abplattung aus der Bewegung des 
Satelliten Ariel zu +/,, gefunden hatte, méglich, einen Wert fiir die Rotations- 
zeit des Uranus zu berechnen; es ergaben sich 11 Stunden. Dieser aus theo- 
retischen Untersuchungen gewonnene Wert ist durch spektrographische 
Beobachtungen in schénster Weise bestatigt worden. Lowell und Slipher 
fanden namlich auf diesem Wege die Rotation zu 10%/, Stunden, und zwar 
erfolgt sie in riicklaufigem Sinne, d. h. in der Richtung, in welcher sich auch 
die Uranusmonde bewegen. 

Aus Mikrometermessungen erhielten Lowell.und Slipher im Jahre 1915 
fiir die Abplattung den Wert */,,, welcher innerhalb der zu erwartenden 
Genauigkeit mit dem aus der Bewegung des Ariel berechneten Wert 1/,, ge- 
nigend tibereinstimmt. 

Helligkeitsmessungen des Uranus, die L. Campbell ausgefiihrt hat, 
haben eine kleine regelmaBige Lichtschwankung im Betrage von 0.15 
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GréBenklassen ergeben. Die Periode dieser Lichtschwankung betrigt 1034 
Stunden, stimmt also genau mit der spektrographisch gemessenen Rotations- 
dauer tiberein. Wir miissen daraus folgern, daB die Oberfliche des Uranus, 
vielleicht ahnlich wie die des Jupiter und Saturn, helle und dunkle Stellen 
aufweist. 

Das Spektrum des Uranus (siehe Fig. 160) la8t auf photographischen 
Aufnahmen die Fraunhoferschen Linien erkennen, zeigt aber wieder eine 
Anzahl sehr charakteristischer Banden, welche mit denen im Jupiter- und 
Saturnspektrum identisch sind. 

Im Januar 1787 entdeckte Herschel zwei Trabanten (Titania und 
Oberon), von denen der innere in etwa 9, der auBere in 181%4 Tagen den 
Uranus umkreist. Sind schon diese Objekte nur groBen Instrumenten zuging- 
lich, so diirften die beiden von Lassell 1851 aufgefundenen und spiter (1852) 
von ihm und Marth auf Malta genauer verfolgten mit zu den schwierigsten 
Objekten des ganzen Planetensystems gehéren; sie erscheinen schwicher als 
Titania und Oberon, welche so hell wie Sterne 15. GréBe sind. Die Umlaufs- 
zeiten dieser Ariel und Umbriel genannten Korperchen betragen nur 2% 
bzw. 4 Tage. 

Ob Herschel einen von diesen beiden inneren Trabanten gesehen hat, 
als er (1797) aussprach, Uranus besitze vermutlich noch vier weitere Tra- 
banten, ist sehr zweifelhaft. Jedenfalls haben spatere vergebliche Nach- 
forschungen von Lassell mit seinem groBen vierfiiBigen Reflektor, von Holden 
u. a. am groBen Washingtoner Refraktor bewiesen, da$, wenn auger den 
beiden alteren Herschelschen sowie den beiden Lassellschen wirklich noch 
weitere Satelliten existieren sollten, diese sicher fiir Herschels Teleskope 
unsichtbar gewesen sind. Wir miissen also die vier spiteren, von Herschel 
angekiindigten Monde streichen und dem Uranus nach unseren jetzigen 
Kenntnissen tiberhaupt nur vier Trabanten zusprechen. 

Ahnlich wie fiir die Trabanten des Mars und des Saturn, unter der An- 
nahme namlich, daB die Albedo dieselbe wie beim Hauptkérper ist, hat 
Pickering auch die Durchmesser der beiden hellsten Uranustrabanten auf 
photometrischem Wege abzuschatzen versucht und fiir den dritten, Titania, 
940 km, fiir den vierten, Oberon, 870 km gefunden. 

Die Bahnen der Uranustrabanten haben die sehr groBe Neigung von 
98° gegen die Ekliptik; die Monde bewegen sich somit riicklaufig. 

Wie bei den tibrigen von Trabanten begleiteten Planeten la8t sich die 
Masse auch des Uranus am genauesten durch Beobachtungen seiner Trabanten 
finden; in diesem Falle geben sie sogar das einzige zuverlassige Resultat, 
weil die Stérungen, die Uranus auf seine beiden Nachbarplaneten, Saturn 
und Neptun, ausiibt, wegen der Ungenauigkeit der Beobachtungen des 
ersteren und ihrer zu geringen Zahl beim letzteren sich bisher nicht scharf 
genug berechnen lassen, um die Masse daraus ableiten zu kénnen. Sie hat 
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sich aus Trabantenbeobachtungen nach den Bestimmungen von Bergstrand 
ZU */o3399 der Sonnenmasse ergeben. 

Der Durchmesser des Uranus betrigt etwa 4 Erddurchmesser oder 
50000 km, seine Dichtigkeit dagegen etwa 14/; von der der Erde. 


11. Neptun und sein Satellit. 


Die Entdeckung des Neptun (Y) gehért zu den glainzendsten Taten der 
Astronomie; sie hat vielleicht mehr als irgend eine andere und mehr als die 
Entdeckung der Gravitation selbst, deren Konsequenz sie war, dazu beige- 
tragen, vor den Resultaten astronomischer Forschung Bewunderung bei 
allen zu erregen, denen die verschlungenen Pfade der mathematischen Analyse 
unzugénglich sind. Der Planet wurde sozusagen gefiihlt durch die Anziechung, 
die er auf Uranus ausiibt, und mit geistigem Auge geschaut, ehe ihn das 
leibliche erkannte. 

Um die Geschichte der Neptunentdeckung vom Beginne an zu ver- 
folgen, miissen wir bis zum Jahre 1821 zuriickgehen. In diesem Jahre hatte 
Bouvard in Paris verbesserte Tafeln von Jupiter, Saturn und Uranus heraus- 
gegeben, welche, obschon nach heutigen Begriffen sehr unvollkommen, doch 
die Basis fiir die meisten seit jener Zeit tiber die Bewegung dieser Planeten 
angestellten Berechnungen gegeben haben. Er fand, dai, wahrend die 
Bewegungen von Jupiter und Saturn sich mit der Theorie der Gravitation 
in Einklang befanden, dies beim Uranus nicht der Fall war. Auch nach 
sorgfaltiger Beriicksichtigung der Stérungen der bekannten Planeten war es 
unmdelich, eine Bahn fiir Uranus zu finden, die sowohl den alteren, vor 
Herschel, als auch den neueren, seit Herschels Auffindung des Planeten. 
angestellten Beobachtungen geniigt hatte. Bouvard verwarf daher die ersteren 
und griindete seine Tafeln nur auf die neueren Beobachtungen, tiberlieB 
also spaiteren Forschern die Untersuchung der Frage, ob die Unmoglichkeit, 
beide Beobachtungsreihen gleichzeitig darzustellen, nur an der Ungenauig- 
keit der alteren Beobachtungen liege, oder ob sie von der Wirkung irgend- 
eines unbekannten auBeren Einflusses herrihre. 

Schon nach wenigen Jahren begann der Planet von Bouvards Tafeln 
abzuweichen; der Fehler stieg 1830 auf 20’’, 1840 auf 114’, 1844 auf 2’. Nun 
sind zwar diese Abweichungen scheinbar nicht bedeutend, da auch ein scharfes 
Auge nicht imstande ist, zwei Sterne, deren Entfernung nur 144’ bis 2’ be- 
trigt, getrennt zu sehen. Aber im Fernrohr sind es betrachtliche GroBen, 
und schon viel geringere diirfen da durchaus nicht vernachlassigt werden. 
Die wahrscheinliche Ursache dieser stetig zanehmenden Abweichungen war 
der Gegenstand mancher Diskussion unter den Astronomen und vermutlich 
haben nicht wenige ihren wahren Grund richtig erkannt, wenn auch nicht 
ausgesprochen. 


Neptun und sein Satellit. 427 


Im Jahre 1823 deutete der groBe Kénigsberger Astronom Bessel in 
einem Briefe an Olbers auf die unerklirlichen Abweichungen der Uranus- 
bewegung von der Theorie hin und sprach die Hoffnung aus, die darauf be- 
ziiglichen Untersuchungen durchzufiihren, die nach seiner Ansicht ,,zu der 
schinsten Bereicherung der Wissenschaft leiten miiBten. Indessen kam 
er selbst nicht dazu, veranlaBte aber (1838) einen seiner Schiiler, Flemming, 
die nétigen Vorarbeiten zu unternehmen. Dieser widmete sich mit Eifer 
und Hingebung der Sache und wire vielleicht weit genug gekommen, um ein 
genaues Urteil tiber die Ursache der Abweichungen der Rechnung von der 
Beobachtung zu erméglichen, wenn nicht Krankheit und ein frithzeitiger 
Tod (1840) die Arbeit unterbrochen hitten. 

Gliicklicher waren zwei andere Astronomen, deren Untersuchungen 
freilich auch tiefer und umfassender angelegt waren, als die nicht iiber das 
vorbereitende Stadium gediehenen Arbeiten Flemmings. 

Im Jahre 1845 empfahl Arago einem jungen Freunde, dem damals 
noch ganz unbekannten Leverrier, den er aber als scharfsinnigen Mathe- 
matiker und geschickten Rechner kannte, die Uranusbewegung zu unter- 
suchen. Leverrier ergriff die Aufgabe sofort und behandelte sie in streng 
systematischer Weise. Zunachst versicherte er sich, daB die Abweichungen 
nicht von Fehlern in Bouvards Theorie und Tafeln herriihrten; er unter- 
nahm daher eine sorgfaltige Neuberechnung der Stérungen des Uranus 
durch Jupiter und Saturn und eine kritische Priifung der Tafeln. Das 
Resultat war die Auffindung einer Menge kleiner Fehler in letzteren, die 
aber nicht der Art waren, da sie die beobachteten Abweichungen erklart 
hatten. 

Der nachste Schritt war nun, zu untersuchen, ob bei gehoriger Beriick- 
sichtigung der Jupiter- und Saturn-Stérungen fiir Uranus irgendeine Bahn 
berechnet werden kénnte, welche die neueren Beobachtungen darstellte. Das 
Ergebnis war wieder negativ: die beste Bahn, die man annehmen konnte, 
wich erst nach der einen, dann nach der anderen Seite entschieden um mehr 
ab, als die Beobachtungsfehler zulieBen. Leverrier nahm jetzt erst als Ur- 
sache der Abweichungen die Wirkungen eines noch unbekannten Planeten 
an und untersuchte, wo sich dieser Planet befinden miisse. Zwischen Saturn 
und Uranus konnte seine Bahn nicht liegen, da er dann auch die Bewegung 
des Saturn hatte stéren miissen, was die Beobachtungen durchaus nicht 
anzeigten. Er muBte also auBerhalb des Uranus gesucht werden und ver- 
mutlich, indem man die Bodesche Reihe weiter fortsetzte, in nahe der dop- 
pelten Entfernung von der Sonne stehen. Unter der weiteren plausiblen 
Annahme, der unbekannte Planet bewege sich in der Ekliptik, gelang es nun 
Leverrier, im Sommer 1846 bereits vollstidige Bahnelemente des unbe- 
kannten Planeten abzuleiten, die seinen Ort fiir Anfang 1847 zu 325° Lange, 
von der Erde gesehen, ergaben. 
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Leverrier war nicht der einzige, der zu diesem Resultate gelangte. 1843, 
also schon zwei Jahre vor ihm, hatte Adams, damals Student in Cambridge 
(England), das Problem der Uranusbewegung zu bearbeiten unternommen. 
Im Oktober 1845 teilte er Airy auf Veranlassung von Challis in Cambridge 
Elemente des Planeten mit, die so nahe richtige Positionen des Planeten 
gaben, daB derselbe, hatte man ihn mit einem hinreichend starken Fernrohre 
gesucht, héchst wahrscheinlich, wenn nicht sicher, gefunden worden ware. 
Airy war indessen, wie auch Challis, etwas unglaubig und verschob seine 
Nachforschungen bis auf weitere Erklarungen von Adams, welche er aber, 
aus nicht bekannten Grunde, nicht empfing. Mittlerweile war der Planet, 
nachdem die Opposition Mitte August stattgefunden hatte, in den Sonnen- 
strahlen verschwunden und konnte vor Sommer 1846 nicht wieder aufgesucht 
werden. Es ist in der Tat sehr bedauerlich, da8 damals nichts iiber die Ar- 
beiten von Adams veréffentlicht wurde. 
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Fig. 168. Teil der bei der Auffindung des Neptun benutzten Akademischen Sternkarte. 


Im Sommer 1846 erschienen Leverriers Bahnelemente, und die Uber- 
einstimmung mit den von Adams gefundenen war so auffallend, da8 Challis 
jetzt eine systematische Nachsuchung nach dem Planeten begann. Uneliick- 
licherweise war seine Beobachtungsmethode, obschon ein Resultat sichernd, 
doch sehr umstandlich; er suchte namlich den Planeten nicht mit hinreichend 
starker VergréBerung an seiner Scheibe, sondern vielmehr durch seine Be- 
wegung unter den Sternen zu erkennen, und da diese nur langsam sein konnte, 
so muBten alle Sterne in der Umgebung des berechneten Ortes 6fters beob- 
achtet werden, um zu sehen, welcher seinen Ort mit der Zeit verdnderte. 
In der Tat hat nun Challis den Planeten unter anderen Sternen am 4. und 
12. August 1846 beobachtet und wiirde ihn, wenn er die Beobachtungen redu- 
ziert hatte, als solechen erkannt haben. Es erging ihm indessen dhnlich wie 
Lemonnier frither mit dem Uranus (obschon dieser dessen Existenz nicht 
ahnte), und sein Verfahren laBt sich einigermaSen dem eines Menschen ver- 
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gleichen, der weil, da er einen Diamanten an einer bestimmten Stelle am 
Meeresstrande verloren hat, und nun den ganzen, die Stelle umgebenden Sand 
mit nach Hause nimmt, um den darin enthaltenen Stein nach Bequemlichkeit 
herauszusuchen. 

Im September 1846, wahrend Challis noch mit der Fortfiihrung seiner 
Beobachtungen beschaftigt war, ohne zu wissen, daB er den ersehnten Gegen- 
stand seines Suchens schon in den Ziffern des Beobachtungsbuches ge- 
fangen hielt, schrieb Leverrier an Galle nach Berlin und forderte diesen 
auf, nach dem Planeten zu suchen. Galle, unterstiitzt von d’Arrest, fand 
schon am ersten Abend, dem 23. September, ein Objekt, welches auf dem 
erst kiirzlich fertig gewordenen Blatte 21" der Akademischen Sternkarten 
fehlte, die sonst viel schwachere Sterne enthielten. Die folgende Nacht gab 
deutlich die Bewegung des verdachtigen Sterns zu erkennen, und so war 
nun Neptun, der neue Planet, kaum 1° von dem theoretisch vorausberechneten 
Orte wirklich aufgefunden. In Fig. 168 ist ein Teil der bei der Entdeckung 
benutzten Sternkarte wiedergegeben, worin der vorausberechnete Ort sowie 
der Ort, an dem der Planet tatsichlich gefunden wurde, eingezeichnet sind. 

Man hat mitunter gestritten, wem wohl der gréBere Ruhm und das 
Recht der ersten Entdeckung gebiihre, ob Leverrier oder Adams. MuB als 
Entdecker der angesehen werden, welcher seine Entdeckung zuerst veréffent- 
licht, so besteht kein Zweifel, daB es Leverrier war; denn er machte die 
Resultate seiner Berechnung zuerst bekannt und veranlabte unmittel- 
bar die optische Auffindung durch Galle. Aber das schmilert das Verdienst 
von Adams, der schon etwa ein Jahr friiher zu demselben Ergebnis wie 
Leverrier gekommen war, nicht im geringsten; man darf ihn sachlich mit 
gleichem Rechte wie den gliicklicheren Leverrier als den Entdecker be- 
trachten und soll fruchtlose Prioritatsstreitigkeiten, die nicht der Wissen- 
schaft, sondern der menschlichen Eitelkeit wegen gefiihrt werden, beiseite 
lassen. Die Astronomie durfte sich, um an das drastische Wort unseres groBen 
Dichters zu erinnern, freuen, ,,zwei solche Kerle zu besitzen‘‘, von denen 
jeder unabhingig vom anderen ein Problem zu lésen imstande war, das 
ebensoviel Scharfsinn und theoretische Kenntnisse als Geduld und Ausdauer 
erforderte. 

Die Entdeckung des Neptun veranlaBte Petersen in Hamburg und 
Walker in Washington zu einer Untersuchung hinsichtlich etwaiger alterer 
Beobachtungen, die fiir die Bahnbestimmung unter Umstanden von groBem 
Werte sein konnten. Schwieriger als bei Uranus — denn Neptun er- 
scheint nur als Stern 8. GréBe und bewegt sich zur Zeit der Opposition fast 
doppelt so langsam als jener — waren die Nachforschungen unter alteren 
Beobachtungsreihen, die beide Astronomerf unternahmen, doch endlich 
erfolgreich. Es fand sich namlich, da8 Lalande in Paris am 8. und 10. Mai 
1795 die Gegend am Himmel beobachtet hatte, wo der Planet damals stehen 
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muBte, und daB unter dessen damaligen Beobachtungen sich ein Stern fand, 
den spatere Astronomen nicht notiert hatten, und welcher der berechneten 
Bahn nahe war. Die Einsicht in die Originalmanuskripte Lalandes, die auf 
der Pariser Sternwarte aufbewahrt werden, ergab dann wirklich, das Neptun 
an jenen beiden Abenden beobachtet worden war. 

So hatte man einen Ort, der durch sein altes Datum von groBer Wich- 
tigkeit fiir die genaue Bestimmung der Neptunbahn wurde, und Walker 
und nahezu gleichzeitig mit ihm Peirce in Cambridge (U. 8S.) berechneten nun 
sorgfaltig die Elemente. Letzterer hat auch zuerst die Storungen, welche 
Neptun von den anderen Planeten erleidet, ermittelt. Die vollstandigsten 
neueren Untersuchungen tiber die Bewegung des Neptun, wie auch iiber die 
des Uranus rithren indessen von Leverrier und Newcomb her; beide kon- 
struierten auch genaue Tafeln fiir beide Planeten. Danach braucht Neptun 
bei einem mittleren Abstande von 4500 Millionen Kilometern fast 165 Jahre, 
um die Sonne in seiner nahezu kreisférmigen Bahn zu umlaufen. Bei dieser 
langsamen Bewegung verschieben sich die Zeiten der Opposition jahrlich 
nur um etwa 24% Tage (1923 Februar 6, 1924 Februar 8), oder mit anderen 
Worten, Neptun riickt in einem Jahre am Himmel nur etwas itber 2° fort. 

Die nur etwa 24%’’ groBe Scheibe des Planeten erscheint auch bei giin- 
stigster Luft und unter Benutzung der kraftvollsten Instrumente vollkommen 
rund, ohne besondere Merkmale und von bleicher, blaulicher Farbung. Uber 
die Rotationsdauer und Achsenlage 1aBt sich daher auch nichts angeben. 
Versuche, die von M. Hall unternommen worden sind, aus kleinen Hellig- 
keitsschwankungen des Neptun auf seine Rotationsperiode zu schlieBen, 
haben nicht zu sicheren Resultaten gefiihrt. Das Spektrum (Fig. 160), welches 
Huggins, Vogel und die Astronomen des Lowell-Observatoriums untersucht 
haben, zeigt im Rot und Gelb Absorptionsbanden, welche dieselbe Lage 
haben, wie im Uranusspektrum. Die beiden auBersten Planeten scheinen 
demnach Atmospharen von gleicher, aber von der der Erdatmosphire sehr 
abweichender Zusammensetzung zu besitzen. Die in neuerer Zeit erhaltenen 
Spektrogramme lassen auBer den Banden auch Fraunhofersche Linien er- 
kennen. Die Lichtstirke des Neptun ist nach Millers photometrischen Be- 
obachtungen die eines Sternes 8. GroéBe; von dem empfangenen Sonnenlicht 
strahlt er etwa die Halfte zuriick. 

Lassell, der mit seinen groBen Reflektoren den Planeten in Malta und 
in England hiufig beobachtet hat, glaubte anfangs einen Ring wahrzunehmen; 
indessen haben spatere, unter giinstigeren Bedingungen angestellte Beob- 
achtungen nichts Derartiges zu erkennen gegeben. Dagegen gliickte ihm 
die Entdeckung eines Trabanten. Sehr bald nach der Auffindung des 
Planeten bemerkte er verschiedene Male ein schwaches Lichtpiinktchen, 
konnte aber erst Ende 1846 die Trabantennatur desselben nachweisen. Seine 
Messungen, wie die von Bond in Cambridge (U. 8.) und O. Struve in Pul- 
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kowa zeigten, daB der Satellit in 5'21" seine Bahn durchlauft, die 35° gegen 
die Ekhiptik geneigt ist. Man konnte damals aber nicht entscheiden, ob seine 
Bewegung eine direkte oder retrograde sei, da sich nicht sagen lieB, welcher 
Teil seiner scheinbaren elliptischen Bahn der Sonne (oder Erde) zu- und welcher 
abgekehrt war. Erst als der Planet nach einigen Jahren in wesentlich ver- 
anderter Richtung stand, zeigte sich, daB die Bewegung des Trabanten in 
riicklaufigem Sinne erfolgt, die Neigung also 145° betrigt. Die Unter- 
suchungen von H. Struve ergaben als Neigung 143°, als mittlere Entfernung 
vom Neptun 14.7 Halbmesser desselben. 

Pickering hat auf photometrischem Wege den Durchmesser abzuschatzen 
gesucht. Ist die Voraussetzung einer Reflexionskraft gleich der des Neptun 
zulassig, so besaBe der Neptuntrabant, der die Helligkeit eines Sternes 
14. GroBe hat, einen Durchmesser von 3600 km. Ob noch andere Trabanten 
auBer diesem existieren, wissen wir nicht. 

Messungen der Entfernung des Satelliten vom Hauptkérper haben als 
Masse des Neptun nach H. Struve 2/19 39., nach Dyson 4/1547, der Sonnen- 
masse ergeben, ein Resultat, welches nit dem aus den Stérungen des Uranus 
folgenden (7/19 700) so gut stimmt, als sich nur erwarten laBt. Da der Durch- 
messer etwa 4.3 Erddurchmesser oder 56000 km betragt, so folgt als Dich- 
tigkeit des Neptun +/; der Erddichte. Die vier sonnenfernen groBen Planeten 
haben demnach samtlich eine wesentlich geringere Dichte (zwischen 0.13 
und 0.25 der Erddichte) als die vier sonnennahen groBen Planeten (0.69 
bis 1.1 der Erddichte). 

Die Bahn des Neptun bildet fiir jetzt die Grenze unseres Planeten- 
systems. Ob iiber sie hinaus noch ein Planet existiert, wissen wir vorlaufig 
nicht. Es liegt der Gedanke nahe, in derselben Weise, wie die Bahn des Neptun 
vor seiner Entdeckung aus den Stérungen des Uranus berechnet worden war, 
auch zu versuchen, aus den Storungen des Neptun die Bahn eines neuen 
unbekannten ,,transneptunischen“’ Planeten zu berechnen. Dies scheitert 
jedoch daran, daB der von Neptun seit seiner Entdeckung durchlaufene Bogen 
noch zu kurz ist, als daB man aus den Storungen auf einen weiteren unbe- 
kannten Planeten schlieBen kénnte. Deshalb hat Lowell im Jahre 1915 die 
Restfehler der Uranusbewegung nochmals sorgfaltig untersucht und ver- 
sucht, die Bahn eines unbekannten transneptunischen Planeten hiernach zu 
berechner. Wahrend aber die Restfehler der Uranusbewegung zur Zeit der 
Neptunerrechnung 133’ betrugen, betragen sie jetzt, mit Beriicksichtigung 
des Neptuneinflusses, nur 4’. Man wird daher den Folgerungen, die aus 
dieser geringen Abweichung von 4’ berechnet sind, wenig Zutrauen ent- 
‘ gegenbringen kénnen. Einen anderen Weg hat MW. H. Pickering eingeschlagen, 
indem er aus der Lage der Aphelien der Kometenbahnen Schliisse auf die 
Bahnverhaltnisse mehrerer hypothetischer Planeten jenseits des Neptun 
zog. Aber auch seine Ergebnisse sind wenig tiberzeugend. Alle Versuche, 
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auf Grund dieser Vorausberechnungen einen transneptunischen Planeten am 
Himmel aufzufinden, sind bisher erfolglos geblieben. Wie dem auch sei, wir 
kénnen jedenfalls sagen, daB die anzichende Kraft der Sonne stark genug ist, 
um auch in weit gréBeren Entfernungen noch Planeten um sich herum zu 
fiihren, wie dies nicht wenige der Himmelskérper beweisen, deren Betrach- 
tung uns auf den folgenden Blattern beschaftigen soll. 


KA Erie vas 
Kometen und Meteore. 


1. Aussehen und Formen der Kometen. 


Die Bewegungen der Himmelskérper, welche wir bis jetzt betrachteten, 
zeigen eine groBartige RegelmaBigkeit, welche einst zu der Vorstellung von 
der Unverinderlichkeit des Himmels AnlaB gegeben hat. Aber diese har- 
monische Einheit wird zuweilen durch auBerordentliche Erscheinungen ge- 
stért, die sich langere oder kiirzere Zeit am Himmel blicken lassen und dann 
spurlos verschwinden. 

Es sind dies die Kometen!), Weltkorper, die schon in den friithesten Zeiten 
bekannt waren, deren wahre Natur aber bis zum heutigen Tage noch manche 
Ratsel bietet. 

Kometen, die hell genug sind, um mit dem unbewaffneten Auge ge- 
sehen zu werden, bestehen aus drei, jedoch nicht scharf abgegrenzten Teilen, 
namlich aus dem Kern, der umgebenden Hiille oder Koma und dem Schwezf. 

Kern wird der helle Mittelpunkt genannt, welcher, abgesehen von seiner 
meist geringeren Scharfe, das Aussehen eines gewéhnlichen Sternes oder eines 
Planeten hat und ohne Hille und Schweif schwerlich Aufmerksamkeit er- 
regen wiirde. 

Die Hille oder Koma ist eine wolken- oder dunstartige Masse, welche 
den Kern von allen Seiten umgibt, da, wo sie ihn beriihrt, so hell leuchtet, 
daB man sie kaum von ihm unterscheiden kann, und erst in einiger Ent- 
fernung vom Kern an Glanz verliert. Die Koma ist oft von ungeheurer Aus- 
dehnung, z. B. tibertraf sie beim Kometen von 1811 die Sonne an GréBe. 
Wenn der Komet sich der Sonne nahert, so wird die Koma haufig kleiner, 
um sich nachher, wenn die Entfernung wieder wachst, von neuem auszu- 
dehnen; eine befriedigende Erklarung fiir diese merkwiirdige Erscheinung 
vibt es noch nicht. Kern und Koma haben vereinigt das Aussehen eines mehr 
oder weniger hellen Sternes, der durch eine diinne Nebelschicht hindureh 
scheint, und bilden zusammen den Kopf des Kometen. 


1) Kouyrns, Haarstern. 
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Der Schweif ist cine Fortsetzung der Koma und zeiet sich als ein Streifen 
mattweiben Lichtes, der mit wachsendem Abstand vom Kopfe des Kometen 
breiter wird und immer schwacher leuchtet, bis das Auge ihn nicht mehr 
verfolgen kann.. Eine besondere Eigentiimlichkeit ist die. daB der Schweit 
fast ohne Ausnahme von der Sonne abeewandt erscheint. Er besitzt bei 
den einzelnen Kometen eine sehr verschiedene Ausdehnung, und zwar ist er 
in der Regel um so heller und linger, je glanzender der Kopf des Kometen 
ist. Wahrend er oft kaum bemerkt werden kann, erstreckte er sich bei einigen 
der groBen Kometen tiber die Halfte des Himmelsgewolbes. Seine Linge 
betragt sehr haufig viele Millionen Kilometer. Zuweilen ist der Schweif des 
Kometen auch in mehrere Teile gespalten, die sich dann in leicht diver- 
gierenden Richtungen ausbreiten. 

Dies ist im allgemeinen das Aussehen der dem bloBen Auge sichtbaren 
Kometen, welche jedoch nur einen kleinen Bruchteil der Gesamtzahl bilden. 
Seit man mit dem Fernrohre emsig nach Kometen suchte, entdeckte man 
oft schon in einem Jahre mehr solcher Himmelskorper, als man in einem 
Menschenalter mit dem bloBen Auge sehen kann; aber diese sogenannten 
, teleskopischen Kometen“ bieten nicht immer denselben Anblick wie die 
anderen. Bei den meisten scheint die Koma auf Kosten des Kernes und 
des Schweifes mehr ausgebildet; bei anderen bemerkt man entweder gar 
keinen Kern, oder er ist so schwach und unbestimmt, da$ man ihn kaum 
erkennt. 

In diesem Falle ist es meistens auch unmoglich, den Schweif von der 
Koma zu unterscheiden, da der erstere entweder ganz unsichtbar oder nur 
eine Verlangerung der letzteren ist. Nicht wenige Kometen bestehen nur aus 
einer nebligen Lichtmasse von mehr oder weniger regelmaSiger Gestalt. 

Wenn wir aber ihre Entwicklung betrachten, finden wir ungeachtet 
solcher bedeutender Unterschiede zwischen den groBen und den teleskopischen 
Kometen, daf sie alle einer Klasse angehoren. Es verhalt sich mit ihnen, 
wie mit vielen Tieren, welche fiir den oberflachlichen Beobachter nichts 
miteinander gemein haben, an denen aber das getibte Auge des Zoologen 
doch wesentliche Ahnlichkeiten erkennt. In der Regel gleichen sich alle 
Kometen, wenn sie in den Bereich des Fernrohres kommen; die spateren 
Verschiedenheiten entstehen erst aus der verschiedenartigen Entwicklung 
entsprechender Teile. Zuerst sieht man nur eine kleine neblige Masse ohne 
Schweit und sehr oft auch ohne Kern; so bei dem groBen. Donatischen Ko- 
meten von 1858, bei welchem mehr als zwei Monate nach seiner Entdeckung 
verstrichen, bis sich die Anfainge eines Schweifes bildeten. 

Wenn der Kern eines teleskopischen Kometen sich zu zeigen anfangt, 
sieht man ihn haufig auf der der Sonne abgewendeten Seite des Kopfes, 
wihrend einige kleine Arme in der Richtung nach der Sonne ausgestreckt 
sind, so da es scheinen kénnte, als ob der Komet einen kurzen, facher- 
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formigen Schweif der Sonne zuwendete, anstatt ihn, wie gewohnlich, von 
ihr abzukehren. 

Betrachten wir dagegen die nachstehende Darstellung (Fig. 169) des 
Donatischen Kometen, so gewahren wir mehrere helle Linien, die sich vom 
Mittelpunkte des Kopfes aufwiarts erstrecken, und diese Teile sind es, denen 
die kleinen, der Sonne zugewandten Schweife einiger teleskopischer Kometen 
entsprechen. In der Tat zeigt die Mehrzahl der groBen Kometen solchen 
facherartigen Bau der Lichthiillen des Kopfes; der Griff des Fachers liegt 
im Kern, und sein mittlerer, zuerst sichtbar werdender Teil weist gegen die 


Fig. 169. Kopf des Donatischen Kometen, Anfang Oktober 1858 
(nach Bond). 


Sonne. Dieser Facher ist dann von einem oder mehreren halbkreisformigen 
Bogen umgeben, deren innerster den gekriimmten Rand des Fachers bildet; 
bei schwachen Kometen zeigt sich indessen dieser Bogen nicht. Der eigent- 
liche Schweif des Kometen erscheint in der der Sonne entgegengesetzten 
Richtung und ist daher auch vom Facher abgekehrt. 

In Fig. 169 ist der eigentliche Schweif nach unten gekehrt, und wegen 
des groBen Mafstabes ist nur der Anfang davon zu sehen. Man wird auch 
bemerken, daS die zentrale Gegend des Schweifes verhaltnismaBig dunkel 
erscheint, was bei fast allen hellen Kometen der Fall ist. Die Struktur des 
Schweifes ist tibrigens durchaus nicht immer einfach, sondern haufig sehr 
unregelmaBig und kompliziert, wie es namentlich die in den letzten Jahr- 
zehnten gemachten photographischen Aufnahmen von Kometen gezeiet 
haben. 


Bewegung und Ursprung der Kometen. 435 


Im einzelnen sind die physischen Erscheinungen, die bei den groBen 
Kometen auftreten, auS8erordentlich verschieden, und keiner der bisher 
genauer beobachteten hat vollstandig dem anderen geglichen. Als allen 
gemeinsam kann nur gelten, da$ vom Kern aus fortdauernd oder periodisch 
Ausstrémungen leuchtender Materie stattfinden in haufig bogen- und facher-, 
mitunter raketenahnlicher Form, daB diese Materie sich in den Schweif 
fortsetzt, und daB alle diese Erscheinungen um so lebhafter und intensiver 
werden, je mehr sich der Komet der Sonne nahert. Ein Maximum erreicht 
speziell die Schweifbildung fast immer erst kurze Zeit nach dem Perihel- 
durchgange. 


2. Bewegung und Ursprung der Kometen. 


Nachdem man gegen Ende des sechzehnten Jahrhunderts zu der Er- 
kenntnis gelangt war, da die Kometen nicht, wie man bis dahin ziemlich 
allgemein geglaubt hatte, atmospharische Lichterscheinungen, sondern viel- 
mehr Himmelskorper seien, entstand natiirlich die Frage, in was fiir Bahnen 
sie sich bewegten. Der Italiener Borelli sprach es zuerst (1665) aus, daB 
die Bahn des Ende 1664 erschienenen Kometen parabolisch sei, und un- 
abhangig von ihm auBerte bald darauf (1681) der Pfarrer Dérffel in Plauen 
die Meinung, daB die Bahnen der Kometen vermutlich Parabeln seien, in 
deren Brennpunkte die Sonne stehe. Den Beweis hierftir aber erbrachte 
zuerst Newton, und er leitete speziell fiir den groBen Kometen von 1680 
eine Bahn ab, welche sehr exzentrisch war und allem Anschein nach eine 
Parabel sein muBte. 

Da die Parabel eine der Kurven ist, in welchen sich ein unter der Ein- 
wirkung der Gravitation stehender Himmelskérper bewegen kann, so wurde 
es hierdurch zur Gewibheit, daB die Kometen ebenso wie die Planeten gegen 
die Sonne gravitieren; indessen blieb immer noch unentschieden, ob ihre 
Bahn in der Tat eine Parabel ist oder nicht vielmehr eine sehr langgestreckte 
Ellipse. Diese UngewiBheit riihrt daher, daB die Kometen meist nur in einem 
sehr kleinen Teil ihrer Bahnen, in der Sonnennihe, fiir uns sichtbar sind, 
und da8 in diesem kleinen Teil eine Parabel und eine sehr exzentrische Ellipse 
fast zusammenfallen (Fig. 170). 

Der sehr wichtige Unterschied zwischen einer elliptischen und einer 
parabolischen Bahn besteht darin, daB die erstere geschlossen ist, so daB 
ein Komet, der sich in ihr beweget, notwendig wieder zurickkommen mu, 
wahrend die beiden Arme der Parabel in den unendlichen Raum reichen, 
ohne sich je zu vereinigen. 

Ein Komet, der sich in einer Parabel bewegt, wird deshalb nie wieder 
in unsere Nahe zuriickkehren, sondern, nachdem er die Sonne umlaufen 
hat, auf immer in den unendlichen Raum entschwinden. Dasselbe wird der 
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Fall sein, wenn der Komet eine Hyperbel beschreibt, welche die dritte unter 
dem Einflusse des Gesetzes der Schwere mégliche Form der Bahn ist. Die 
Parabel: wiirde sich bei der geringsten Verzégerung der Bewegung des Ko- 
meten in eine Ellipse verwandeln, bei der geringsten Beschleunigung in 
eine Hyperbel; die parabolische Bewegung kann daher streng genommen 
in Wirklichkeit nie vorkommen oder wenigstens nie langere Zeit erhalten 
bleiben. 

Der Astronom, der die Lage einer Bahn kennt, weiB genau, welche Ge- 
schwindigkeit fiir jeden Punkt in ihr nétig ist, um einen Korper, der sich 
darin beweet, auf Nimmerwiederkehr in den Raum hinauszustoBen. Bewegte 
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Fig. 170. 
sich ein Kérper — ein Komet — in seinem Perihel genau in der Erdbahn 


und zwar mit der Geschwindigkeit von 42 km in der Sekunde, so besiBe er 
verade die zur Beschreibung einer Parabel erforderliche Schnelligkeit. Uber- 
steigt die Geschwindigkeit des Kometen an diesem Punkte seiner Bahn, 
der 149.5 Millionen Kilometer von der Sonne entfernt ist, diese Grenze, so 
wiirde er in hyperbolischer Bahn in den unendlichen Raum hinausgetrieben 
und nie wieder in unser System zuriickkehren; bei geringerer Geschwindigkeit 
wiirde er dagegen vermoége der Anziehungskraft der Sonne in einer zukiinftigen 
Zeit, die um so ferner wire, je weniger die Geschwindigkeit von dem Werte 
von 42 km in der Sekunde abweicht, zuriickkehren. 

Nun kommt bei der groBen Mehrzahl der Kometen die Geschwindigkeit 
der parabolischen Grenze so nahe, daB es nicht méeglich ist, durch die Be- 
obachtung zu entscheiden, welcher der drei Arten ihre Bahn angehért. Bei 
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einigen dieser Himmelskérper ergeben die Beobachtungen einen Uberschub 
von Geschwindigkeit, welcher aber sehr gering ist, so daB die Hyperbeln, 
in denen sich diese Kometen bewegen, nur auBerst wenig von der Parabel 
abweichen. Andererseits gibt es eine Anzahl von Kometen, die sicher peri- 
odisch sind; sie bewegen sich in entschieden elliptischen Bahnen und kehren 
in regelmaBigen Intervallen zur Sonne zuriick. Bei einigen von ihnen hat 
man durch wiederholte Beobachtungen die Umlaufszeit mit groBer Genauig- 
keit festgestellt; bei anderen hat man auf die periodische Wiederkehr nur 
aus der Tatsache geschlossen, da der Betrag der Geschwindigkeit die para- 
bolische Grenze nicht erreicht und die Elliptizitét der Bahn des Kometen 
somit keinem Zweifel unterworfen ist. 

Die Frage nach den Bahnen der Kometen schlieBt die andere, sehr 
interessante in sich, ob man die Kometen als zu unserem Sonnensystem 
gehérig oder nur als Besucher aus der Sternenwelt zu betrachten hat. Wire 
letzteres der Fall, ware also die Bewegung der Kometen von der Sonne ur- 
spriinglich ganz unabhingig, so mtBten die Kometen, wenn sie in den An- 
ziehungsbereich der Sonne kommen, ‘ich vorzugsweise in hyperbolischen 
Bahnen um diese bewegen, wie namentlich Arbeiten von Seeliger und Fabry 
dargetan haben. Wie schon oben erwiahnt, ergeben aber die Beobachtungen 
in den weitaus meisten Fallen parabolische oder elliptische Bahnen, und die 
hyperbolischen Bahnen, die man bisher festgestellt hat, weichen nur wenig 
von parabolischen ab. Fayet, Fabry und besonders Strémgren haben die 
hyperbolischen Kometen zum Gegenstand eingehender Untersuchungen 
gemacht, und ihre Rechnungen haben bewiesen, daB die Bahnen dieser 
Kometen ihren hyperbolischen Charakter erst durch den stérenden EinfluS 
der Planeten erhalten haben; bevor jene Kometen in den Anziehungsbereich 
der Planeten gelangten, waren ihre Bahnen auBerst langgestreckte Ellipsen. 
Kommt namlich ein in einer solchen Bahn sich bewegender Komet einem 
Planeten nahe, so wird sich infolge der Anziehung des letzteren seine Ge- 
schwindigkeit andern, und diese Anderung besteht je nach dem Wege, den 
er beschreibt, in einer Beschleunigung oder einer Verzigerung. Wenn die 
durch die verschiedenen Planeten bewirkten Beschleunigungen die Verzige- 
rungen in hinreichendem Ma8e iibersteigen, so wird die urspriingliche, lang- 
vestreckte elliptische Bahn sich in eine schwach hyperbolische verwandeln, 
und dies ist in der Tat bei den in Rede stehenden Kometen der Fall gewesen. 
Wenn dagegen die Verzégerungen tiberwiegen, so wird sich die urspriingliche 
elliptische Bahn von groBer Exzentrizitét und Umlaufszeit in eine solche 
von geringerer Exzentrizitit und Umlaufszeit verwandeln. Ks laBt sich aber 
beweisen, da dies nur in seltenen Ausnahmefallen eintreten kann. 

Kommt ein Komet zufallig einem Planeten und besonders einem groBen. 
wie z. B. Jupiter, sehr nahe, so kann die Verzégerung so gro werden, dab 
sie dem Kometen eine Bahn mit kurzer Umlaufsdauer gibt und ihn so zu 
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einem bestindigen Gliede unseres Systems macht. In der Tat zeigen die 
Bahnen einer betrachtlichen Zahl von Kometen eine merkwiirdige Beziehung 
zur Jupiterbahn, indem sie eine derartige Lage im Raum haben, daB die 
betreffenden Kometen dem Jupiter nahekommen kénnen; die Aphelien 
dieser Bahnen liegen in der Regel nur wenig innerhalb oder auBerhalb der 
Bahn des Jupiter. Gegenwirtig kennt man gegen 40 Kometen dieser Art, 
die man als die ,,Kometenfamilie des Jupiter’ bezeichnet. Es wird zurzeit 
allgemein angenommen, daB diese Kometen, oder doch wenigstens die Mehr- 
zahl von ihnen, wirklich vom Jupiter ,,eingefangen‘‘ worden sind, d. h. daB 
die Anziehung dieses Planeten ihre urspriinglich nahezu parabolischen Bahnen 
in elliptische mit kurzer Umlaufszeit verwandelt hat. Gegen diese Ansicht 
spricht allerdings die groBe Zahl der Kometen der Jupiterfamilie, die weit 
gréBer ist, als man der Wahrscheinlichkeit nach erwarten sollte. Der Wider- 
spruch wird aber vielleicht aufgeklart durch die Vermutung, da in Wirk- 
lichkeit nur wenige Kometen von Jupiter eingefangen worden sind, diese 
aber, wie man dies schon wiederholt bei Kometen beobachtet hat, unter 
der EKinwirkung von Jupiter und Sonne in mehrere Teile zerfallen sind, die 
sich dann in getrennten Bahnen bewegen. Die Kometen der Jupiterfamilie 
haben Umlaufszeiten um die Sonne von drei bis neun Jahren; eine groBe 
Anzahl von ihnen ist jedoch nur in einer Erscheinung gesehen und bei ihrer 
vorausberechneten Wiederkehr nicht aufgefunden worden. Ebenso wie 
Jupiter haben auch Saturn, Uranus und Neptun ihre Kometenfamilien, 
welche aber viel weniger zahlreich sind; zu der des Neptun gehort der be- 
riuhmte Halleysche Komet. Russell hat indessen neuerdings darauf auf- 
merksam gemacht, daB es fraglich ist, ob die drei 4uBersten Planeten wirklich 
diese Kometen eingefangen haben, da die letzteren den Bahnen jener Planeten 
im allgemeinen nicht hinreichend nahe kommen. Jedenfalls miBten die 
Annaherungen, die das ,,Einfangen“ zur Folge hatten, zeitlich so weit zuriick 
liegen, daB seitdem die Storungen durch die Planeten die Lage der Kometen- 
bahnen vollig haben verindern kénnen. 

Bei einer wiederholten Anniherung eines periodischen Kometen an einen 
Planeten ist es nun méglich, daB die Anziehung des letzteren die Bahn noch 
weiter verengert; aber ebensogut kann es auch vorkommen, daB die elliptische 
Bahn wiederum in eine solche von sehr groBer Exzentrizitét und Umlautfs- 
zeit oder gar in eine hyperbolische verwandelt wird, so da der Komet sich 
wieder aus dem Bereich der Planeten entfernt. 

Nach den obigen Ausfiihrungen hat man Grund anzunehmen, daB sich 
alle Kometen urspriinglich in elliptischen Bahnen von sehr groBer Exzen- 
trizitat bewegt haben. Die Kometen sind demnach als zum Sonnensystem 
gehorig zu betrachten, und die frither vielfach verbreitete Ansicht, daB sie 
aus anderen Sternsystemen zu uns kamen, ist nicht haltbar. Gegen die 
Hypothese des interstellaren Ursprungs der Kometen lassen sich tibrigens 
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auch noch andere Griinde anfiithren. Da die Sonne, wie wir spater sehen 
werden, sich mit einer Geschwindigkeit von etwa 20 km in der Sekunde 
durch den Weltraum bewegt, so miiBten offenbar, wenn die Kometen nicht 
zum Sonnensystem gehérten, aus der Richtung, nach welcher sich die Sonne 
bewegt, mehr Kometen zu kommen scheinen, als aus der entgegengesetzten, 
geradeso, wie ein Wanderer auf einer belebten StraBe viele Menschen treffen 
wird, die ihm entgegenkommen, wihrend ihn weit weniger tiberholen werden. 
Die Statistik der Kometen hat nun aber gelehrt, daB aus der Richtung des 
Zielpunktes der Sonnenbewegung sogar weniger Kometen zu kommen 
scheinen als aus der entgegengesetzten, eine Tatsache, die also die oben 
erwahnte Hypothese widerlegt. 

Wenn nun auch nach der heutigen Anschauung die Kometen zum 
Sonnensystem gehéren und sich in Ellipsen um die Sonne bewegen, so unter- 
scheiden sich ihre Bahnen doch durch ihre in der Regel sehr groBe Exzen- 
trizitat wesentlich von denen der Planeten. Unter den rund 400 Kometen- 
bahnen, deren Statistik uns im nachsten Abschnitt beschaftigen wird, hat 
man nur einige vierzig gefunden, deren Exzentrizitaét kleiner als 0.95 ist. 
Die meisten tibrigen Bahnen sind, wie schon erwahnt, in ihrem beobachteten 
Stiick nur au8erst wenig von einer Parabel verschieden, oder ein solcher 
Unterschied ist iiberhaupt nicht wahrnehmbar, so daB wir tiber die Umlauis- 
zeit nur aussagen kénnen, da8 sie sehr groB sein muB. Selbst bei den in 
mehreren Erscheinungen beobachteten periodischen Kometen ist die Ex- 
zentrizitat meist sehr groB; die kleinste, die man bisher gefunden hat, ist 
0.4, ein Wert, der nur von der Exzentrizitaét dreier kleiner Planeten [(719) 
Albert, (887) Alinda und (944) mit den Exzentrizitaten 0.54, 0.53 und 0.65] 
tbertrotfen wird. Endlich mu8 noch auf einen sehr bemerkenswerten Unter- 
schied zwischen Kometen und Planeten hingewiesen werden, der die Richtung 
der Bewegung betrifft. Saimtliche Planeten bewegen sich in demselben Sinne 
um die Sonne; unter den Kometen dagegen gibt es eine groBe Anzahl, deren 
Bewegung in entgegengesetztem Sinne vor sich geht wie die der Planeten, und 
die man daher ,,riickliufig‘‘ nennt. Wir werden hierauf im nachsten Abschnitt 
noch naher zurickkommen. 

Nach diesen Erérterungen darf heutzutage als die wahrscheinlichste 
Ansicht iiber die Herkunft der Kometen die gelten, da sie ihren Ursprung 
in Ansammlungen von Materie nehmen, welche die Sonne in groBer Ent- 
fernung auf ihrer Wanderung durch das Weltall begleiten. 


3. Statistik der Kometenerscheinungen. 


Es war Keplers Meinung, daB die Himmelsraume so voll von Kometen 
seien, wie das Meer von Fischen, und da nur ein kleiner Teil von ihnen 
zur Sichtbarkeit gelange. In der Tat diirfen wir annehmen, da8 nur ein 
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unbedeutender Bruchteil aller iiberhaupt existierenden Kometen beobachtet 
wurde. Da ihre Bahnen meist auBerordentlich langgestreckt sind, so kénnen 
die Kometen nur in ihrer Sonnennihe gesehen werden, und da es wahr- 
scheinlich ist, daB die Umlaufszeit bei der groBen Mehrheit der bereits beob- 
achteten nach Jahrtausenden zihlt, so miiBten unsere Beobachtungen noch 
Jahrtausende lang fortgesetzt werden, bis wir alle die gesehen hatten, die 
in den Bereich unserer Fernrohre kommen. Ebenso wahrscbeinlich ist es, 
daB die Zahl der Kometen, die wir jemals sehen kénnen, im Verbaltnis zur 
Gesamtzahl sehr gering ist, weil ein Komet gewohnlich tiberhaupt nur sicht- 
bar wird, wenn sein Perihel entweder innerhalb der Erdbahn oder doch nur 
wenig auBerhalb derselben liegt. 

Die Anzahl der Kometen, die seit Beginn der christlichen Zeitrechnung 
bis 1800 als dem bloBen Auge sichtbar verzeichnet wurden, geben wir in folgen- 
der Tabelle. Die Daten bis zum Ende des 14. Jahrhunderts beruhen fast aus- 
schlieBlich auf den Angaben chinesischer Chronisten, speziell des Ma Tuan Lin. 


Jahre unserer Zahl der Jahre unserer Zahl der 

Zeitrechnung Kometen Zeitrechnung Kometen 
von 1—100 22 von 901—1000 26 
,, 1L01—200 23 ,, 1L001—1100 36 
5, 201—300 44 ,, 1101—1200 26 
,, 001—400 27 ,, 1201—1300 26 
,, 401—500 16 ,, 1301—1400 29 
,, 001—600 25 ,, 1401—1500 27 
,, 601—700 22 ,, 1501—1600 Dl 
», ~01--800 16 ,, 1601—1700 a2 
801—900 42 », 1701—1800 36 


Es sind also seit Christi Geburt bis 1800 fast 500 dem unbewaffneten 
Auge sichtbare Kometen gezihlt worden, so daB durchschnittlich auf alle 
drei bis vier Jahre einer kommt. Von 1801 bis 1900 waren nach Denning 
iiber 80 Kometen ohne Fernrohr sichtbar; daB diese Zahl viel gréBer ist 
als in den vorangehenden Jabrhunderten, hat seinen Grund darin, dab 
der Himmel im 19. Jahrhundert weit eifriger durchforscht wurde als frither. 
Die meisten unter den mit freiem Auge sichtbaren Kometen des 19. Jahr- 
hunderts waren unscheinbare Objekte, die friiher unbemerkt voriibergegangen 
sein wiirden. Von 1901 bis 1921 gab es 22 Kometen, die ohne optische Hilfs- 
mittel wahrgenommen werden konnten. 

AuBer den mit bloBem Auge sichtbaren Kometen hat man seit Erfin- 
dung des Fernrohres eine groBe Anzahl teleskopischer Kometen beobachtet. 
Jetzt werden fast jedes Jahr mehrere, manchmal bis zu sechs und mehr, 
Kometen entdeckt, da einige Astronomen auf die Aufsuchung dieser Objekte, 
vielfach unter Anwendung der Photographie, viel Zeit und Miihe verwenden. 
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Wegen der groBen Zahl der Kometen hat es sich als notwendig erwiesen, 
eine besondere Bezeichnung fiir sie einzufiihren. So wire z. B. der erste 
im Jahre 1923 entdeckte Komet mit 1923a, der zweite mit 1923b usw. zu 
bezeichnen; in die definitiven Listen der Kometen geht diese Bezeichnune 
aber nicht tiber, vielmehr ordnet man in ihnen die Kometen nach der Zeit 
ihres Periheldurchganges und nennt den ersten Kometen, der im Jahre 1923 
durch das Perihel geht, 1923 1, den zweiten 1923 II usw. Da die Reihen- 
folge der Entdeckungen eine andere sein kann als die der Periheldurchginge, 
so braucht Komet 1923a nicht mit Komet 1923] identisch zu sein. Hautig 
fiigt man zu der Bezeichnung des Kometen auch den Namen des Ent- 
deckers hinzu. 

Nicht fiir alle bisher erschienenen Kometen ist es gelungen, die Bahnen 
mit einiger Genauigkeit zu bestimmen, da namentlich fiir die alteren unter 
ihnen die Beobachtungen naturgemé8 sehr ungenau und sparlich sind, 
oft auch ganz fehlen. Fiir eine statistische Untersuchung der Periheldistanzen 
konnte Holetschek kiirzlich 409 Kemeten benutzen, die bis 1917 erschienen 
und deren Bahnen mit einer fiir solche Zwecke hinreichenden Genauigkeit 
bekannt sind; Jie verschiedenen Erscheinungen ein und desselben pericdischen 
Kometen sind dabei nur einfach gezihlt worden. Ordnet man diese Bahnen 
nach den Periheldistanzen, so erhalt man folgende Ubersicht: 


Periheldistanz Anzahl 
0.00—0.49 92 
0.50—0.99 173 
1.00—1.49 94 

= 150 50 


Aus dieser Tabelle ersieht man sogleich, daf betrachtlich auBerhalb der 
Erdbahn verhiltnismaBig wenige Perihelien liegen. Die groBte bekannte 
Periheldistanz (4 Erdweiten) besitzt der Komet von 1729, der von ganz auBer- 
gewohnlicher GréBe gewesen sein mub, da er sonst in solcher Entfernung 
den Fernrohren der damaligen Zeit unerreichbar gewesen wire. Nachst 
diesem Kometen besitzen die gréBten Periheldistanzen die Kometen 1914111 
(Neujmin) und 19051V (Kopff), nimlich 3.7 und 3.3 Erdweiten. Die klein- 
sten bisher beobachteten Periheldistanzen hatten die Kometen 18431 und 
18801 mit 0.0055 Erdweiten. Die Mehrzahl der Periheldistanzen ist kleiner 
als 1, vermutlich aber nur aus dem Grunde, weil, wie schon erwihnt, Kometen 
mit kleinen Periheldistanzen, als zugleich der Sonne und der Erde nahe, 
heller sind und uns leichter sichtbar werden, als weiter auBerhalb der Erd- 
bahn sich bewegende. 

Auch eine statistische Untersuchung tiber die Neigung der Kometen- 
bahnen bietet Interesse.t) Die folgende Tabelle gibt nach Jantzen die Zab] 


1) Uber die Statistik der Exzentrizititen der Kometenbahnen ist schon im vorigen 
Abschnitt das Notige gesagt worden. 
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der Kometenbahnen von 0° bis 10°, 10° bis 20°, .. . Neigung gegen die Ekliptik, 
und zwar in Prozenten der Gesamtzahl von 395 Bahnen bis 1909 erschienener 
Kometen. Daneben steht der theoretische Prozentsatz, der zu erwarten 
ware, wenn die Bahnebenen zufallig im Raume verteilt waren. 


Neigung Anzahl Theorie Neigung Anzahl Theorie 

0—10° 81% 15% 50—60° 13.2% 14.3% 
10—20 10.4 4.5 60—70 Ut 15.8 
20—30 8.4 7.4 70—80 13.4 16.8 
30—40 1LY, 10.1 80—90 1) 17.4 
40—50 11.6 12.3 


Die Tabelle laBt sofort erkennen, da8 die Bahnen mit kleiner Neigung 
weit hautfiger sind, als man erwarten sollte. Diese Anhaufung der Bahnebenen 
um die Ebene der Ekliptik laBt sich dadurch erklaren, daB Kometen mit 
geringer Neigung giinstigere Sichtbarkeitsbedingungen aufweisen als andere. 

In der obigen Tabelle sind die rechtlaufigen Kometen von den riick- 
laufigen nicht unterschieden. Man kann letztere dadurch kennzeichnen, daB 
man ihre Neigungen gréBer als 90° annimmt, denn es besagt beispielsweise 
offenbar dasselbe, wenn man angibt, daB ein Komet sich riicklaufig in einer 
Bahn von 20° Neigung gegen die Ekliptik beweet oder rechtliufig in einer 
Bahn von 160° Neigung. Es zeigt sich, daB es fast ebenso viele riicklaufige 
als rechtlaufige Kometen gibt; von den betrachteten 395 Kometen sind 
nimlich 209 rechtlaufig, 186 riicklaufig. Riicklaufige Kometen, deren Bahn- 
ebenen einen kleinen Winkel mit der Ekliptik bilden (Neigungen von 170° 
bis 180°), sind verhaltnismaBig selten; wir zaihlen deren namlich nur 8 unter 
395. Die kurzperiodischen Kometen haben fast alle kleme Neigungen. Dies 
spricht zugunsten der oben gegebenen Erklarung der Herkunft der periodi- 
schen Kometen, da Kometen mit geringer Neigung weit mehr Aussicht haben, 
von einem Planeten ,,eingefangen“ zu werden, als solche mit groBer Neigung. 
Die kurzperiodischen Kometen sind fast alle rechtlaufig. 

Ordnet man endlich die Kometenbahnen nach den Langen des Perihels, 
so findet man, da sich in der Verteilung derselben gewisse Regeln zeigen. 
Holetschek hat aber bewiesen, daB diese Regeln lediglich auf die verschiedenen 
Sichtbarkeitsbedingungen von Kometen verschiedener Bahnlage zuriick- 
zufithren sind. Man hat friiher die Statistik der Bahnelemente der Kometen 
hauptsichlich in der Hoffnung betrieben, dadurch Beweise fiir den Ursprung 
der Kometen im interstellaren Raume zu gewinnen. Diese Hoffnung hat 
getrogen, und die erwahnten, ungemein wichtigen Untersuchungen Strém- 
erens haben, wie wir sahen, im Gegenteil bewiesen, daB die Kometen 
nicht aus dem interstellaren Raum, sondern aus entfernten Regionen des 
Sonnensystems kommen. Aber selbst wenn man systematische Ziige in der 
Verteilung der Bahnelemente der Kometen hatte feststellen kénnen, die 
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nicht durch verschiedene Sichtbarkeitsbedingungen u. dgl. ihre Erklarung 
fanden, so brauchte ein solcher Umstand, wie Stromgren sehr treffend 
bemerkt hat, keineswegs als ein Zeichen des interstellaren Ursprungs der 
Kometen gedeutet werden; jede solche Erscheinung kénnte vielmehr ebenso 
gut aus der Annahme abgeleitet werden, daB jene Ansammlungen von 
Materte, welche die Sonne in groBer Entfernung begleiten und den Ursprung 
der Kometen bilden, ungleichmaBig verteilt sind. 


4. Physische Beschaffenheit der Kometen. 


Eine Theorie von der physischen Beschaffenheit der Kometen miiBte 
sich, um vollig zu befriedigen, auf solche Eigenschaften der Materie stiitzen, 
die wir hier auf der Erde als wesentliche kennen; sie miS8te ferner imstande 
sein, Zu zeigen, welche Formen und Verbindungen bekannter Substanzen 
dazu gehodren, um, in Bedingungen versetzt, wie sie im Himmelsraume vor- 
handen sind, die Erscheinung eines Kometen darzubieten. 

Dieses Ziel ist bis jetzt noch nicht annahernd erreicht. Zwar sind zahl 
reiche Kometentheorien aufgestellt worden, aber die meisten von ihnen er- 
klaren entweder einzelne charakteristische Erscheinungen nicht vollstandig 
oder verstoBen gegen bekannte physikalische Gesetze. Mit diesen Hypo- 
thesen brauchen wir uns daher nicht naher zu befassen; wir wollen uns viel- 
mehr auf die wenigen Erklarungsversuche beschranken, welche durch die 
Tatsachen unterstiitzt werden und somit einige Wahrscheinlichkeit fiir 
sich haben. 

Die einfachste Form der Kometen haben wir in denjenigen teleskopischen 
vor uns, welche im Fernrohre das Aussehen eines kleinen, meist ziemlich 
regelmaBigen Wolkchens ohne deutlichen Kern zeigen. Nun wissen wir, 
da eine Masse, die auf der Erde in einer solchen Gestalt erscheint, aus ge- 
trennten Teilchen fester oder fliissiger Stoffe besteht, wie z. B. Wolken aus 
kleinen Partikeln Wasser, Rauch aus Kohlenteilchen. Die auBere Ahnlichkeit 
der teleskopischen Kometen mit solchen Massen lieBe also zunachst fiir jene 
auf eine ahnliche Konstitution scblieBen. Ihr Durchmesser betragt meist 
Zehntausende von Kilometern; dabei sind sie aber von so geringer Masse, 
daB sie nicht den geringsten erkennbaren Einflu8 auf die Bewegungen der 
Himmelskérper ausiiben, denen sie etwa nahekommen, und von solcher 
Durchsichtigkeit, daB man die Sterne ohne Schwachung ihres Lichtes durch 
sie hindurch sehen kann. Auch wird das Licht der Sterne, selbst wenn sie 
nicht zentral vom Kometennebel bedeckt werden, nicht aus seiner gerad- 
linigen Richtung abgelenkt; wenigstens ist es bisher nicht gelungen, eine 
solche Ablenkung mit Sicherheit festzustellen. Durch diese Umstainde wird 
es wahrscheinlich, daB die den Kometen bildende Materie aus diskreten, 
durch relativ weite Zwischenriume getrennten Partikeln besteht; es ist 
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natiirlich nicht ausgeschlossen, daB sich unter diesen diskreten Teilen auch 
solehe von erheblicher GréBe befinden. 

Das stirkste Areument zugunsten dieser Ansicht iiber die Konstitution 
der einfachsten teleskopischen Kometen liefert die innige Verwandtschatt, 
die nach allem, was wir jetzt wissen, zwischen den Kometen und den 
Meteoren besteht, worauf wir noch ausfithrlicher zuriickkommen werden. 

Die spektroskopische Untersuchung befindet sich hiermit in vollkom- 
mener Ubereinstimmung, da das Spektrum der Kometen zunichst ein kon- 
tinuierliches ist, im wesentlichen von dem durch die festen Partikelchen 
reflektierten Sonnenlichte herriihrend. Uber dieses kontinuierliche Spektrum 
ist nun aber das charakteristische Bandenspektrum der Kometen (siehe 
Fig. 171) superponiert, welches im sichtbaren Teile des Spektrums im wesent- 


Kometen-Spektrum (schematisch) 


Violett Swan-Spektrum (schematisch). Rot 


Fig. 171. 


lichen aus drei hellen Banden im Gelb, Griin und Blau besteht, die nach 
dem Rot zu scharf begrenzt, nach Violett zu dagegen verwaschen erscheinen. 
Die Wellenlingen der scharfen Kanten dieser Banden sind 4 4737, 5165, 5635. 
Es hat sich gezeigt, daB das von ihnen gebildete Spektrum identisch ist mit 
dem sogenannten ,,Swan-Spektrum*, welches von dem blauen Teile der 
Flamme eines Bunsenbrenners emittiert wird. Uber dieses Swan-Spektrum 
herrschte lange Zeit hindurch eine gewisse Unklarheit, indem man_ nicht 
wuBte, ob es dem Kohlenstoff selbst, dem Kohlenoxyd oder einem Kohlen- 
wasserstoff angehére. Friiher nahm man meist an, daB es der letztere sei, 
der das Swan-Spektrum erzeugt; nach dem gegenwartigen Stande der For- 
schung aber darf es wohl als ziemlich gewiB hingestellt werden, da es dem 
Kohlenmonoxyd zuzuschreiben ist. Die Unsicherheit in der Deutung dieses 
Spektrums ist dadurch entstanden, daB es bei seiner Erzeugung im Labora- 
torium schwierig ist, Kohlenstoff, Kohlenwasserstoff und Kohlenoxyd véllig 
zu trennen. Auer den Swan-Banden sind nun, namentlich seit man die 
Photographie auf diesem Gebiete angewandt hat, noch andere helle Banden 
in den Kometenspektren gefunden worden, welche meist dem Kohlenstoff 
bzw. seinen Verbindungen, besonders dem Zyan (einer Verbindung von 
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Koblenstoff und Stickstoff), angehoren. Die Kanten der Zyanbanden liegen 
bei A 3360, 3590, 3883, 4216 und 4606. Fig. 172 gibt eine auf dem Lowell- 
Observatorium hergestellte Aufnahme des Spektrums des Kometen 1911 V 
(Brooks) wieder. Das Kometenspektrum ist eingelagert zwischen zwei Ver- 
gleichspektren (oben und unten), welche durch Verdampfung von Metall- 
elektroden mit Hilfe eines elektrischen Stromes erhalten sind. Im Kometen- 
spektrum bemerkt man ganz links Kanten von Zyanbanden bei 4 3883 (die 
beiden hellen, nahe benachbarten Linien), dann folgen nach rechts die drei 
oben genannten charakteristischen Kohlenmonoxydbanden als helle Knoten. 
AuBerdem sind noch schwiichere Linien und Banden sichtbar. 

Sehr interessante Wahrnehmungen machte man an den Spektren der 
Kometen Daniel (1907 IV) und Morehouse (1908 III). Der Kopf beider 
Kometen zeigte das gewéhnliche, oben geschilderte Kometenspektrum, auBer- 
dem aber bemerkte man eine Anzahl von breiten Doppellinien oder besser 


Violett Rot 
Fig. 172. Spektrum des Kometen 1911 V (Brooks). 


Doppelbanden, die namentlich im Spektrum des Schweifes, in welchem die 
Swan-Banden nicht sichtbar waren, relativ hell leuchteten und sich, besonders 
beim Kometen Morehouse, bis zu einer Entfernung von mehreren Graden 
vom Kopfe ab verfolgen lieBen. Die Deutung dieser neuen Banden war 
zuerst unmoelich, und man war daher geneigt, sie einem unbekannten Gase 
zuzuschreiben, bis es Fowler auf Grund von Laboratoriumsversuchen gelang, 
das neue Spektrum, welches er wegen seines Vorherrschens im Schweif der 
beiden genannten Kometen ,,Schweifspektrum™ nennt, zu erklaren. Seine 
Resultate sind die folgenden: Wenn Kohlenmonoxydgas von hinreichender 
Dichte leuchtet, so emittiert es das Swan-Spektrum, welches man gewohnlich 
am Kopfe des Kometen beobachtet. Bei auBerst niedrigem Druck hingeger 
liefert Kohlenmonoxyd das erwahnte Schweifspektrum; in der Tat wird ja 
im Schweif eines Kometen die Gasdichte weit geringer sein als im Kopf. 
Bei einer Beimischung von etwas Stickstoff und bei hinreichendem Druck 
zeigen sich, wie man es gleichfalls haufig im Spektrum des Kopfes eines 
Kometen beobachtet, neben dem Swan-Spektrum die Zyanbanden, dagegen 
keine Stickstoffbanden. Bei sehr kleiner Dichte aber emittiert dieselbe Gas- 
mischung neben dem Schweifspektrum die Zyanbanden nur auBerst schwach, 
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dafiir aber treten Stickstoffbanden auf; und wirklich fand man im Spektrum 
des Schweifes des Kometen Morehouse auch Stickstoffbanden, waihrend die 
Zyanbanden sich nur im Kopfe und seiner unmittelbaren Nahe nachweisen 
lieBen. Das Fowlersche Schweifspektrum ist neuerdings auch bei anderen 
Kometen beobachtet worden, z. B. bei der jiingsten Erscheinung des Halley- 
schen Kometen, in dessen Schweif sich tibrigens auch reflektiertes Sonnen- 
licht nachweisen lieB. 

AuBer dem Gesagten ist tiber das Spektrum der Kometenschweife so 
gut wie nichts bekannt, da die meist nur geringe Lichtstarke dieser Objekte 
ihre spektralanalytische Untersuchung sehr erschwert, so da8 man in der 
Regel gezwungen ist, sich auf die Beobachtung des Spektrums des Kopfes 
zu beschranken. Die sonstigen Beobachtungen, welche tiber die Spektren 
der Schweife vorliegen, stammen meist aus der Frithzeit der spektralanalyti- 
schen Forschung und sind daher mancherlei Zweifeln unterworfen. 

Das Verhaltnis der Intensitéten des kontinuierlichen und des Banden- 
spektrums ist bei den einzelnen Kometen sehr verschieden. So hatte z. B. 
der Komet Holmes (1892 III) ein ganz kontinuierliches Spektrum, in dem 
nur unsicher eine Andeutung der hellsten Swan-Bande gesehen werden konnte. 
Bei anderen Kometen wieder tritt das kontinuierliche Spektrum ganz gegen 
das Bandenspektrum zuriick. Im allgemeinen werden die Emissionsbanden 
relativ zum kontinuierlichen Spektrum heller, wenn der Komet sich der 
Sonne nihert. Es ist, wie erwaihnt, kein Zweifel, daB das kontinuierliche 
Spektrum im wesentlichen einfach durch das von den festen Partikeln des 
Kometen reflektierte Sonnenlicht zustande kommt, denn es ist gelungen, in 
ihm die Fraunhoferschen Linien des Sonnenspektrums photographisch fest- 
zustellen. Andererseits hat man zuweilen bei plétzlichen Helligkeitszunahmen 
von Kometen auch ein plétzliches Stairkerwerden des kontinuierlichen Spek- 
trums beobachtet, so daB dieses zum Teil auch in dem Eigenlicht der Kometen 
seine Ursache haben muB. 

Von anderen Eigentiimlichkeiten des Kometenspektrums ist noch zu 
erwihnen, daB bei einigen Kometen in der Nahe des Perihels das Aufleuchten 
der gelben Natriumlinien beobachtet worden ist, so bei den Kometen 18821, 
1882 IT, 19101 und bei dem Halleyschen Kometen im Jahre 1910. 

Ks tritt nun die Frage auf, wie das Vorhandensein von leuchtenden 
Gasen in den Kometen zu erkliren ist. Da die diskreten Teile, aus denen 
die Kometen wesentlich bestehen, gleichsam mit einer Atmosphare um- 
veben sind, ist ganz unwahrscheinlich. Es ist emleuchtender, anzunehmen, 
da diese Teile die Gase eingeschlossen enthalten, und daf letztere erst bei 
der Annaherung an die Sonne infolge der Erwarmung frei werden. Dieses Frei- 
werden wird mit gréBerer Annaherung an die Sonne immer intensiver werden, 
und wir haben uns dann weiter nur noch vorzustellen, daB die Sonne auch elek- 
trisch erregend auf den Kometen wirkt, um das Leuchten der Gase zu erklaren. 
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Gehen wir auf Erklarungsversuche der Einzelheiten bei solehen Kometen 
ein, bei welchen die verschiedenen Teile deutlicher ausgepragt sind, so bieten 
diese des Ratselhaften genug. Es ist schon oben erwaihnt worden, daB der 
Kern aus einer Materie besteht, welche infolge der Erwirmung durch die 
Sonne Gase ausscheidet. Der Kopf eines solehen Kometen erscheint bei 
genauer Betrachtung als aus tibereinander liegenden Dunstschichten oder 
Umhiillungen gebildet, welche ein periodisch wiederkehrendes Aufsteigen 
erkennen lassen, wobei sie schwiacher und undeutlicher in den Umrissen 
werden, je mehr sie sich vom Kern entfernen, bis sie sich in den AuBersten 
Teilen der Koma verlieren. Diese wechselnd aufsteigenden Massen sind es, 
welche die friiher beschriebenen, oft facherformigen Schichten bilden. 

Den starksten Beweis fiir einen vom Kern des Kometen ausgehenden 
VerdunstungsprozeB (wenn wir der Kiirze wegen einen solchen Ausdruck 
gebrauchen) liefern die Bewegungen des Schweifes. Es war langst klar 
geworden, da dieser nicht ein Anhangsel sein kann, welches der Komet 
mit sich zieht; denn erstens ist eine Kohasion nicht méglich bei einer Materie, 
welche ihre Form bestandig andert und-iiberdies von so geringer Dichtigkeit 
ist, dafi man die kleinsten Sterne durch sie hindurch sehen kann. Dann 
aber scheint sich auch der Schweif, wihrend der Komet im Perihel die Sonne 
in rasender Eile umlauft, mit solcher Geschwindigkeit von einer Seite der 
Sonne zur anderen zu bewegen, daB er unfehlbar auseinanderstiuben miBte 
und die einzelnen Teilchen in hyperbolischen Bahnen davonfliegen miif&ten, 
wenn die Bewegung wirklich vorhanden ware. Wir miissen demnach schlieBen, 
daB der Schweif eine Art Dampfsaule ist, die von dem Kometen aufsteigt 
wie Rauch aus einem Kamin. Ebenso wie die Rauchwolke, die in diesem 
Augenblick aus der Esse emporsteigt, nicht dieselbe ist wie die, welche wir 
eine Minute friiher sahen, so sehen wir auch nicht die ganze Zeit ein und 
denselben Schweif des Kometen, weil die den Schweif bildende Substanz 
bestandig ausstrémt und sich bestandig aus den dem Kern entsteigenden 
Massen ersetzt. | 

Die merkwiirdigste Tatsache ist aber nun die, daB die Ausstrémung 
vom Kern eines groBen Kometen zunachst in der Richtung gegen die Sonne 
veschieht, daB aber die ausgestrémte Materie bald, indem sie sich ausbreitet, 
umbiegt und nun als eigentlicher Schweif eine entgegengesetzte Richtung 
einschlagt und von der Sonne gleichsam wegfliegt. Verschiedene Hypothesen 
sind aufgestellt worden, um dieses eigentiimliche Verhalten der ausgestroémten 
Kernmaterie zu erklaren, von denen aber erst eine aus neuerer Zeit mit den 
beobachteten Tatsachen im Einklange steht. 

Vor der Zeit Tycho Brahes und Keplers glaubte man im allgemeinen, 
daB die Kometen nur atmospharische Lichterscheinungen seien. Erst Tycho 
bewies, daB sie sich auBerhalb der Atmosphare befinden. Kepler meinte, 
daB die Bestandteile des Schweifes durch die Einwirkung (Sto8 oder Druck) 
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der Sonnenstrahlen fortgetrieben wiirden, eine Ansicht, auf die man merk- 
wiirdigerweise in neuester Zeit wieder zurtickgekommen ist. 

Einige altere Hypothesen zur Erklarung der Kometenschweife kénnen 
wir hier tibergehen, da sie mit den physikalischen Anschauungen unserer 
Zeit durchaus unvertraglich sind. Richtigere Vorstellungen und plausiblere 
Erklarungsversuche verdanken wir erst Olbers und Bessel. Olbers fihrte 
das offenbar bestehende Bestreben der Schweifmaterie, sich vom Kerne wie 
von der Sonne zu entfernen, auf eine Repulsivkraft sowohl der Sonne 
wie des Kernes zuriick und deutete bereits auf elektrische Anziehungen 
und AbstoBungen als deren Ursache hin. Bessel wurde durch die genauen 
Beobachtungen, die er am Halleyschen Kometen anstellte, gleichfalls zur 
Annahme repulsiver oder polarer (elektrischer) Krafte gefiihrt. Er entwickelte 
zuerst fir die Bewegung ausstrémender Schweifteile eine mathematische 
Theorie, welche an einer abstcBenden Kraft der Sonne in Beziehung auf die 
Kometenschweife nicht zweifeln laBt, und gelangte weiter durch den Nach- 
weis, daB die Ausstromung des Halleyschen Kometen in der Bahnebene 
pendelartige Schwingungen um den Kern gemacht hatte, zu dem SchluB, 
daB man sich der Annahme einer Polarkraft nicht entziehen kénne, welche 
den einen Halbmesser des Kometen nach der Sonne hin-, den entgegen- 
gesetzten von ihr abzuwenden strebe. 

Spater hat Zéliner im AnschluB an Olbers die Schweifbildung der 
Kometen durch eine zwischen Sonne und Kometenkern wirksame elek- 
trische Kraft zu erklaren gesucht. Wir diirfen von seinen Ansichten, die er 
in verschiedenen Abhandlungen und dem bemerkenswerten Buche ,,Uber 
die Natur der Kometen‘‘ niedergelegt hat, sagen, daB sie im allgemeinen die 
Erscheinungen gut erfassen und deuten. Bredichin endlich ist es gelungen, 
im Anschlu8 an die Besselschen und Zollnerschen Untersuchungen eine 
Theorie aufzustellen, welche die wichtigsten von den Kometenschweifen dar- 
gebotenen Erscheinungen zu erklaren vermag. 

Wie wir gesehen haben, findet bei der Annaherung des Kometen an 
die Sonne ein Ausstrémen von Materie aus dem Kern in der Richtung nach 
der Sonne hin statt. Die ausstrémenden Teilchen besitzen also eine gewisse 
Anfangsgeschwindigkeit in dieser Richtung. Bredichin nimmt nun an, daB 
die Sonne auf diese Partikeln eine Repulsivkraft ausiibt, welche umgekehrt 
proportional dem Quadrate der Entfernung wirkt; das Wesen dieser Kraft 
1aBt Bredichin zunachst unerdrtert, ebenso wie wir ja auch iiber das Wesen 
der Gravitation keinerlei Voraussetzungen machen und trotzdem ihre Wir- 
kungen mit groBer Genauigkeit berechnen kénnen. Auer der Repulsivkraft 
wirkt auf die ausgeschleuderten Teilchen, ebenso wie auch auf den von der 
Repulsivkraft nicht beeinfluBten Kern des Kometen, die Anziehung der 
Sonne. Es ist nun leicht einzusehen, da die Teilchen, welche sich anfangs 
auf die Sonne zu bewegen, infolge der Repulsivkraft allmahlich umkehren 
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und sich von dem Kern in entgegengesetzter Richtung entfernen werden: 
sie bilden den Schweif. Derselbe wird im Innern hohl sein, wodureh sich 
die frither erwihnte Erscheinung erklirt, daB bei den helleren Kometen die 
Mitte des Schweifes dunkler als seine Rander ist. Die Starke der Repulsiv- 
kraft wird bestimmend auf Richtung und Form des Schweifes einwirken, 
und umgekehrt wird man aus Richtung und Form des Schweifes die GréBe 
der Repulsivkraft berechnen kénnen. Dies hat Bredichin fiir eine groBe An- 
zahl von Kometen (etwa 50) getan und ist dabei zu sehr bemerkenswerten 
Resultaten gelangt. Er hat naimlich gefunden, da sich alle beobachteten 
Kometenschweife in drei Typen klassifizieren lassen. Bei dem I. Typus ist 
die Repulsivkraft 18mal so groB als die Anziehung der Sonne an der be- 
treffenden Stelle des Raumes, bei dem II. Typus 0.5 bis 2.2mal, beim III. 
Typus 0.1 bis 0.3mal so gro8. Eine Ausnahmestellung nehmen die Schweife 
einiger weniger Kometen ein, bei denen die Repulsivkraft etwa 36mal so 
groB ist als die Anziehung; Bredichin rechnet diese mit zum J. Typus. 

Die drei Schweiftypen scheinen ziemlich gleich haufig vorzukommen, 
doch ist die Anzahl der bisher beobachteten Schweife vom III. Typus geringer 
als die der Schweife vom I. und II. Typus; dies erklart sich wahrscheinlich 
dadurch, da die Schweife vom III. Typus stets ziemlich schwach sind und 
sich daher leicht der Beobachtung entziehen. 

Fir die Anfangsgeschwindigkeit, mit welcher sich die Teilchen zuerst 
vom Kern aus nach der Sonne hin bewegen, ergeben sich nach Bredichin 
folgende Werte: 


Beim I. Typus 3 km bis 10 km in der Sekunde 
99 Ti. 39 0.9 re) rhe) 2 9 oy) 9 29 
Jp} Il. 99 0.3 he) 79 0.6 rip) +) 29 33 


Sowohl die Werte dieser Anfangsgeschwindigkeiten als auch die Ver- 
schiedenheiten in der GréBe der Repulsivkraft fihren zu der Vermutung, 
daB die Schweife vom I. Typus aus dem leichtesten Stoffe, die vom II. und 
III. Typus aus schwereren Stoffen bestehen. Bredichin nimmt an, daB die 
Repulsivkraft umgekehrt proportional dem Molekulargewicht der betreffen- 
den Teilchen sei, und folgert, daB die Schweife vom I. Typus aus Wasser- 
stoff, die vom II. aus Kohlenstoffgasen, Natrium usw., die vom III. endlich 
aus den schweren Elementen, z. B. Eisen, bestehen. (Die seltenen Schweife 
vom ersten Typus, in denen die Repulsivkraft 36mal so groB ist als die 
Gravitation, bestehen nach Bredichins Ansicht vielleicht aus einem unbe- 
kannten Gase, das noch leichter als Wasserstoff ist, eine Hypothese, die man 
_ wohl kaum gelten lassen wird.) Wenn auch die spektroskopische Bestatigung 
dieser Ansichten noch aussteht, so hat doch andererseits die spektroskopische 
Beobachtung bisher zu keinem Widerspruch gegen Bredichins Theorie gefiihrt. 
Neuerdings hat man aber in den Schweifen einiger Kometen sehr viel grifere 
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Repulsivkrafte nachgewiesen, als Bredichin sie konstatiert hatte. Nament- 
lich fanden Kopff und Eddington, da8 man, um gewisse beim Kometen 
Morehouse beobachtete Phinomene nach der Bredichinschen Theorie zu 
erkliren, ganz enorme von der Sonne ausgehende Repulsivkrafte annehmen 
miisse, die die Anziehungskraft mehrere tausendmal iibertreffen. 

Was Form und Richtung der Schweife angeht, so sind die vom 
I, Typus ziemlich gerade und schmal und liegen nahezu in der Richtung 
des verlingerten Radiusvektor; die vom Il. Typus sind kirzer, starker 
gebogen und starker vom Radiusvektor abgelenkt; die vom III. Typus end- 
lich weichen noch mehr vom Radiusvektor ab und sind meist nur sehr kurz 
und schwach. 

In den Schweifen vieler Kometen haben sich wolkenihnliche Verdich- 
tungen der leuchtenden Materie gezeigt, die sich allmahlich vom Kerne 
immer weiter entfernten. Bredichin erklart sie dadurch, da’ er annimmt, 
die Ausstr6mungen aus dem Kerne nach der Sonne hin seien zu Zeiten be- 
sonders stark gewesen. Die Geschwindigkeiten, mit denen diese Verdich- 
tungen sich vom Kerne fortbewegen, sind in Ubereinstimmung mit Bredichins 
Theorie meist durchaus nicht besonders gro’. Da die abstoBende Kraft der 
Sonne standig auf die Materie der Kometenschweife wirkt, so mu8 die Ge- 
schwindigkeit der Bewegung vom Kern fort mit wachsender Entfernung 
von letzterem allmahlich zunehmen. Dies ist auch tatsachlich der Fall. 
In der folgenden Tabelle sind als Beispiel die Geschwindigkeiten von Ver- 
dichtungen im Schweif des Halleyschen Kometen nach Messungen von 
H. D. Curtis auf der Lick-Sternwarte im Jahre 1910 gegeben. Die Ent- 
fernungen vom Kern sind in Einheiten der mittleren Entfernung der Erde 
von der Sonne, die Geschwindigkeiten in Kilometern pro Sekunde ausgedriickt. 


Entfernung yom Kern  Geschwindigkeit Entfernung yom Kern Geschwindigkeit 
0.003 5 km 0.027 38 km 
0.004 13a 0.044 Thee 
0.010 10ie 0.071 joes 
0.015 305. 0.090 Chen. 
0.019 319) yp 


Da es sich hier um zum Teil schwierige Messungen handelt, so kénnen 
die einzelnen Zahlen ziemlich unsicher sein. Auch hat man gefunden, daB 
die Geschwindigkeiten der Verdichtungen in den Kometenschweifen durch- 
aus nicht so einfach verlaufen, als wenn die Beschleunigung ganz allein 
durch eine von der Sonne ausgehende Repulsivkraft hervorgebracht wiirde; 
es mégen dabei mancherlei stérende Ursachen mitwirken. Eine gewisse 
Unstimmigkeit mit der Bredichinschen Theorie ist hier nicht zu verkennen, 
und diese Unstimmigkeit ist nicht die einzige geblieben. 

Untersuchungen von Kopff in Heidelberg tiber den Kometen Daniel 
(1907 IV) zeigen namlich, daB gewisse geradlinige Schweifstrahlen bei diesem 
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Kometen sich nicht durch die Bredichinsche Theorie erkliren lassen, daB 
also eine Repulsivkraft der Sonne allein zur Darstellung der Schweiferschei- 
nungen nicht hinreichend ist. Kopff ist der Ansicht, da8 dem Kometen- 
kopfe selbst eine abstoBende Kraft zuzuschreiben ist. Die beobachtete Re- 
pulsivkraft wiirde also zum Teil von der Sonne, zum Teil von dem Kometen- 
kopfe herriithren. Es ist aber keineswegs gesagt, daB nun die ganze Bredi- 
chinsche Theorie unhaltbar ist, sondern nur, da8 wir neben ihr noch andere 
Hypothesen zu Hilfe nehmen miissen, um alle die verwickelten Vorgange 
zu deuten, die wir an den Kometen wahrnehmen. Ungeachtet dieser Ein- 
schrankungen leistet die Bredichinsche Theorie sehr viel, und selbst kom- 
plizierte Phanomene, welche man bei einigen Kometen beobachtet hat, 
haben durch sie ihre einfache Deutung gefunden. Als Beispiele hierfiir er- 
wahnen wir die einem y ahnliche Form der Schweife einiger Kometen, die 
wellige Form bei anderen, ferner die sechs Schweife des Kometen von 1744. 

Das Wesen der von der Sonne ausgehenden Repulsivkraft ist, wie schon 
erwahnt, fiir die ganze Bredichinsche Theorie zunachst nur von nebensich- 
licher Bedeutung; natiirlich aber ist es von héchstem Interesse, eine Vor- 
stellung davon zu gewinnen. Bredichin selbst sah die Kraft fiir eine elek- 
trische an, ohne jedoch auf diese Ansicht besonderes Gewicht zu legen. In 
neuerer Zeit ist man geneigt, nach Arrhenius auch den sogenannten ,,Licht- 
druck“S zur Erklarung heranzuziehen. Es ttben namlich die von der Sonne 
ausgehenden Strahlen auf jeden Korper, den sie treffen, einen gewissen Druck 
aus. ir Kérper von meSbaren Dimensionen ist dieser Lichtdruck ver- 
schwindend klein im Verhaltnis zur Anziehung der Sonne. Je kleiner aber 
der Korper ist, desto groBer ist das Verhaltnis des Lichtdruckes zur An- 
ziehung. Hat der Korper z. B. einen Durchmesser von 0.0015 mm, so halten 
sich Schwerkraft und Lichtdruck das Gleichgewicht. Bei Durchmessern von 
0.00007 mm bis 0.0015 mm ist der Lichtdruck gréBer als die Schwerkraft 
und zwar bis 18mal so groB, eine Zahl, die der normalen AbstoBungskraft 
beim I. Typus der Kometenschweife entspricht. Ist endlich der Durch- 
messer des Kérpers noch kleiner als 0.00007 mm, so tiberwiegt wieder die 
Schwerkraft. Die angegebenen Zahlen, welche Untersuchungen von Schwarz- 
schild entnommen sind, gelten streng nur fiir Licht, welches ungefahr die 
Wellenlange der Natriumlinien hat, und fiir Korper von dem spezifischen 
Gewichte des Wassers. 

Es liegt hiernach sehr nahe, die Bredichinsche Repulsivkraft einfach 
mit dem Lichtdruck zu identifizieren, zumal da die wirkliche Existenz des 
Lichtdruckes auch experimentell festgestellt worden ist, und zwar auch fiir 
Gase. Andererseits machen aber manche Erscheinungen, namentlich die 
Leuchtvorgange, bei den Kometen die Wirksamkeit elektrischer Krafte wahr- 
scheinlich, und es ist auch abzuwarten, ob nicht die in den letzten Jahrzehnten 
angestellten Forschungen iiber Radioaktivitét und ahnliche Erscheinungen 
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modifizierend auf unsere Vorstellungen tiber die in den Kometen auftreten- 
den Krafte wirken werden. Scheinbar gegen Bredichins Anschauungen 
sprechen die anomalen Schweife mancher Kometen, die auf die Sonne zu 
verichtet und ibrigens immer nur kurz sind. Bei diesen miiBte die Repulsiv- 
kraft gleich Null sein. Hierfiir la8t sich aber leicht eine Erklarung finden; 
z. B. braucht man bei Zugrundelegung der Lichtdruckhypothese nur an- 
zunehmen, da die Partikeln, welche die anomalen Schweife bilden, hin- 
reichend groB sind, da dann kein oder doch nur ein auBerst kleiner Licht- 
druck stattfindet. 

Kine scheinbar notwendige Folge des bestaindigen ,,Verdampfens bei 
Schweifkometen (wenn wir der Kiirze wegen diesen Ausdruck beibehalten, 
ohne indessen damit die Identitaét mit dem Verdampfen irdischer Substanzen 
behaupten zu wollen) ist, da diese Kérper bestindig an Masse, wenigstens 
an schweifbildenden Gasen, verlieren miissen, wenn sie sich in der Nahe 
der Sonne befinden. Diese Folgerung wird durch die Tatsache bekraftigt, 
da8 kein Komet von sehr kurzer Periode einen betrachtlichen Schweif be- 
sitzt, was sich dadurch erkliren wiirde, daf der Stoff, woraus einst der 
Schweif gebildet war, sich im Laufe der Zeiten verfliichtigte. Allerdings hat 
nach Untersuchungen von Holetschek der Halleysche Komet seit seiner 
Erscheinung von 1607 nicht an Helligkeit abeenommen, und ebensowenig 
~ der Enckesche Komet seit 1805, bei welchem aber die Schweifentwicklung 
etwas zuriickgegangen zu sein scheint. Bei einigen periodischen Kometen 
ist nach Holetschek eine Helligkeitsabnahme nachweisbar, und jedenfalls 
hat bei keinem dieser Objekte eine Helligkeitszunahme stattgefunden. Es 
ist auch gar nicht nétig, bei den periodischen Kometen eine schnelle Hellig- 
keitsabnahme vorauszusetzen, denn die zur Erzeugung des michtigsten 
Schweifes erforderliche Masse ist so gering, daB ein Komet sie vielmals ver- 
lieren kénnte, ohne erheblich kleiner zu werden. Dieses bestindige Auf- 
zehren von Stoff liefert einen neuen Beweis fiir die Richtigkeit der Annahme, 
die periodischen Kometen seien im allgemeinen von den Planeten ,,ein- 
gefangen“* worden. Ware z. B. ein Komet wie der Halleysche schon seit 
Millionen von Jahren periodisch und schon Hunderttausende von Malen in 
die Sonnennahe gekommen, so miBten seine verginglichen Bestandteile 
laingst verschwunden sein. 

Die Untersuchungen tiber die Masse und Dichtigkeit der Kometen 
haben im allgemeinen noch zu wenig befriedigenden Resultaten gefiihrt. Wir 
haben gesehen, da die teleskopischen Kometen wahrscheinlich aus Wolken 
von einzelnen Partikeln bestehen und mit einiger Gewibheit darf man 
schlieBen, daB selbst der Kern gréBerer Kometen die gleiche Beschaffenheit 
besitzt, also ein Agegregat diskreter Teile ist. Fiir diese Ansicht spricht die 
Tatsache, daf bei ein und demselben Kometen die scheinbare GréBe des 
Kernes oft bedeutenden Verainderungen unterworfen ist, daB er daher nicht 
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bis zu seinen scheinbaren Grenzen ein fester Kérper sein kann. Ferner ist 
die obige Annahme vollkommen im Einklange mit dem Umstande, da8 selbst 
bei sehr gro&en Annaherungen von Kometen an Planeten eine storende 
Wirkung auf letztere oder auf deren Monde nicht hat nachgewiesen werden 
kénnen, so daB also die Masse der Kometen sehr gering sein mu8. SchlieBlich 
hat man schon zu verschiedenen Malen ein Zerfallen des Kernes in mehrere 
Teile beobachtet, z. B. bei dem Kometen 188211. Die Ursache eines solchen 
Vorganges liegt in der Verschiedenheit der Anziehung der Sonne oder eines 
Planeten auf die verschiedenen Teile des Kometen.. Die Teilung geht zu- 
weilen so weit, dab zwei oder mehrere Kometen. aus einem entstehen, wofiir 
wir bei der Besprechung der einzelnen interessanten Kometen Beispiele 
kennen lernen werden. Die Teilkometen kénnen sich infolge der Anziehung 
von Sonne und Planeten unter Umstinden immer weiter voneinander ent- 
fernen, die Elemente ihrer Bahnen werden aber in der Regel einander ahnlich 
bleiben. Auf solche Weise denkt man sich die sogenannten ,,Kometensysteme“ 
entstanden, d. h. Gruppen von Kometen, welche sehr ahnliche Bahnen durch- 
laufen, aber trotzdem weit voneinander entfernt sind. Das bekannteste 
Kometensystem besteht aus den Kometen 1668, 1680, 18431, 18801 und 
1882 I]. Auf die mutmaSliche Bedeutung der Teilungsvorginge fir die 
,,Kometenfamilien“ haben wir schon friiher hingewiesen. 

Haufig wird die Frage nach den Folgen des Zusammentreffens eines 
Kometen mit der Erde aufgeworfen. Darauf kann zunachst erwidert werden, 
daB Art und Starke der Wirkung wesentlich von der Gattung, der der Komet 
angehért, wie von dem Teile, der mit der Erde in Berithrung kame, abhangen 
wiirde. Durch den Schweif auch des gré8ten Kometen kénnte letztere hin- 
durch gehen, ohne den geringsten Schaden zu nehmen, denn der Schweif 
ist, wie wir sahen, von auSerordentlich geringer Dichte. Ein soleher Durch- 
gang der Erde durch einen Kometenschweif hat in der Tat im Jahre 1861 
stattgefunden, und vielleicht ist die Erde auch im Mai 1910 durch einen 
Teil des Schweifes des Halleyschen Kometen gegangen. Schwarzschild hat 
unter plausiblen Annahmen berechnet, da8, wenn ein Durchgang durch den 
Hauptschweif stattgehabt hatte, die Erde wahrend desselben hdéchstens 
250000 kg Materie aufgefangen haben wiirde, eine Menge, die verschwindend 
genannt werden kann, wenn man die weite Verteilung tiber die Erdoberflache 
in Betracht zieht. Der Durchgang durch einen teleskopischen Kometen 
wiirde wahrscheinlich nur von einem Meteorschauer begleitet sein, ungleich 
elanzender noch als irgendeiner der bisher verzeichneten, und es ware damit 
keine ernstere, als die aus einem Meteorfall entstehende Gefahr verbunden. 
' Ein ZusammenstoB aber mit dem Kern eines eroBen Kometen diirfte viel- 
leicht eine bedenklichere Sache sein, denn selbst wenn der Kern nicht eine 
feste Masse, sondern nur eine Wolke von diskreten Teilen ist, unter denen 
sich immerhin einige gréBere befinden kénnten, wiirden die Folgen unter 
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Umstanden sehr verhangnisvoll sein. Jedoch ist die Wahrscheinlichkeit eines 
solchen Ereignisses so gering, daB sie nicht das leiseste Unbehagen zu ver- 
ursachen braucht; ist doch die Erde im Vergleich mit dem Himmelsraum 
so winzig, daB eher ein Blinder, der aufs Geratewohl eine Flinte in die Luft 
abfeuert, einen Vogel treffen kénnte, als daB ein ZusammenstoB unseres 
Planeten mit einem Kometenkerne erfolgt. 


5. Periodische und sonstige interessante Kometen. 


Im folgenden sollen nach einigen allgemeinen Bemerkungen tiber peri- 
odische Kometen einzelne Kometen etwas ausfiihrlicher beschrieben werden, 
welche entweder durch die Machtigkeit ihrer Erscheinung oder durch be- 
sonders interessante physikalische Phanomene oder aber durch ihre periodische 
Wiederkehr ein allgemeineres Interesse beanspruchen. 

Da8 ein wesentlicher Unterschied zwischen den sogenannten periodischen 
und den anderen Kometen vermuclich nicht besteht, geht schon aus dem 
friher Gesagten hervor. Es ist vielmehr wahrscheinlich, daB alle Kometen 
kurzer Umlaufszeit ihre engen Bahnen durch die Einwirkung eines der groBen 
Planeten erhalten haben, und da8 sie sich urspriinglich in nahezu para- 
bolischen Bahnen bewegten. Das merkwiirdigste Beispiel fiir diese Verande- 
rungen, welche eine Kometenbahn durch solche Ursache erleiden kann, bietet 
der Lexellsche Komet von 1770. Genaue Untersuchungen ergaben namlich, 
daB er dem Jupiter im Jahre 1767 sehr nahe gekommen und durch ihn in 
eine wenig exzentrische Bahn von 54% Jahren Umlaufszeit gezwungen war; 
in ihr bewegte er sich nun 12 Jahre. 1779 aber kam er diesem machtigen 
Planeten wiederum so nahe, da8 seine Bahn aufs neue ganzlich umgestaltet 
und zu einer, wie anfangs, sehr exzentrischen wurde. Ubrigens hatte er 
seinerseits nicht die geringste Wirkung, weder auf die Bahnen der Jupiter- 
trabanten, welche er bei der zweiten Anniherung tatsachlich durchkreuzte, 
noch auf die Erde, der er gleichfalls sehr nahe kam, so da8 Laplace daraus 
auf eine Masse von weniger als 4/355, der Erdmasse schloB. 

Je gréBer sich die Umlaufszeit eines Kometen herausstellt, um so un- 
sicherer ist sie natiirlich bestimmt, oder um so fraglicher darf es erscheinen, 
ob das beobachtete Stiick der Bahn tiberhaupt merklich von einer Parabel 
abweicht. Bei den Kometen von weniger als 100 Jahren Umlaufszeit ist 
dieselbe im allgemeinen schon viel sicherer bekannt, doch ist sie immerhin 
noch mehr oder weniger zweifelhaft bei denjenigen, welche erst in einer Er- 
scheinung beobachtet worden sind. Es sind dies die folgenden): 


1) Wenn ein Beobachter mehrere periodische Kometen entdeckt hat, so werden sie 
zur Unterscheidung gewohnlich mit Nummern versehen, z, B. Tempel,, Tempel, usw. 
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Komet Umlaufszeit Komet Umlaufszeit 
1846 IV de Vico 75.7 Jahre 1892 V Barnard, 6.5 Jahre 
1867 I Stephan AOL gy 1909 IV Daniel OLDE, 
1866 I Tempel Shwe 5, 1890 VII Spitaler G4 ae 
1913 IIT Neujmin, WO cp 19i6 I Taylor G4 
1846 VI Peters 32 1783 Pigott 590 oe 
1889 VI Swift, CH 1894 IV Swift, DLO aaa 
1881 V Denning, SR oe id Ole Lexell One 
1906 VI Metcalf ~ ope Ve 1886 IV Brooks, BAG 
1894 I Denning, (4s, 1916 I Neujmin, D Oman 
1895 II Swift, Ue 1884 I] Barnard, yh = 
1918 III Schorr SHY omr nes 1819 IV Blanpain elma; 
1743 I Grischow Gdns 1922 b Skjellerup Syl a5 
1858 III Tuttle DAR © 5. 1766 II Helfenzrieder Ane 
1896 V Giacobini, GiGinens 


Fiir die 25 periodischen Kometen, die in mehr als einer Erscheinung 
beobachtet und deren Umlaufszeiten daher mit Sicherheit bekannt sind, 
findet sich eine Tabelle der Bahnelemente im Anhang (Elemente und Ver- 
zeichnisse). Von ihnen hat sich der Bielasche ginzlich aufgelést (siehe 
8. 458ff.). Auch Komet Tempel,, der 1879 zum ersten Male beobachtet 
worden ist, mu8 wohl definitiv als verloren angesehen werden und ebenso 
der Komet Brorsen, der gleichfalls 1879 zuletzt gesehen wurde, vielleicht 
aber mit dem Kometen 18941 Denning identisch ist. 

Der Halleysche Komet. Im August 1682 erschien am nordlichen 
Himmel ein auffallender Komet, dessen Bahn, wie Halley nachwies, eine 
so groBe Ahnlichkeit mit der eines im Jahre 1607 beobachteten Kometen 
zeigte, daB an einer Identitat beider, trotz der relativ kurzen Sichtbarkeits- 
dauer des spaiteren von nur einem Monat, kaum gezweifelt werden konnte. 
Der Verlauf beider Bahnen war nach der Rechnung in der Tat so nahe der- 
selbe, daB sie fiir das bloBe Auge als ein und dieselbe Kurve erschienen waren, 
hatte man sie an den Himmel zeichnen kénnen. Die Wahrscheinlichkeit 
andererseits, daB8 zwei verschiedene Kometen sich in ein und derselben 
Bahn bewegen sollten, war fiir die damalige Anschauung auBerst gering, 
und so war Halley zur Annahme der Identitat beider Kometen berechtigt. 
Danach lief der Komet also in einer langgestreckten Ellipse in ungefahr 
75 Jahren um die Sonne. Dieser Umlaufszeit entsprechen nun in der Tat 
noch mehrere Kometenerscheinungen; denn es finden sich sowohl 1531 
als 1456 Kometen erwihnt, die allem Anschein nach dieselbe Bahn be- 
schrieben!). Auch noch vor 1456 finden wir, der Umlaufszeit von etwa 
75% Jahren entsprechend, Kometenerscheinungen notiert, und es ist den 
beiden Englindern Crommelin und Cowell gelungen, den Nachweis zu fiihren, 


1) Die oft wiedergegebene Erzihlung, da Papst Calixtus Il. gegen den Kometen 
von 1456 eine Bulle erlassen habe, beruht auf Erfindung, wie neuere Untersuchungen von 
J. Stein zweifelsfrei festgestellt haben. 
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daB sich der Komet mit Sicherheit liickenlos bis zum Jahre 187 v. Chr., im 
ganzen iiber 27 Erscheinungen, zuriickverfelgen 1a8t; auerdem ist auch 
die Erscheinung im Jahre 240 v. Chr. beobachtet worden. 

Fiir Halley geniigten indessen schon die vier seit 1456 beobachteten 
Erscheinungen, um die Wiederkehr des Kometen fiir das Jahr 1758 vorher- 
zusagen. Die lange Frist bis dahin lieB den Mathematikern Zeit, die Be- 
wegung des Kometen zu untersuchen, und die inzwischen fest begriindete 
Gravitationstheorie zeigte, wie verfahren werden muBte: es war notwendig, 
die Wirkung der Anziehungskraft der gré8eren Planeten auf die Bewegung 
des Kometen wihrend voller 76 Jahre zu berechnen. Diese groBe Arbeit 
vollbrachte Clairaut, welcher fand, daB8 infolge der Anziehung des Jupiter 
und des Saturn das Wiedererscheinen des Halleyschen Kometen um etwa 
618 Tage verzégert werden und er daher sein Perihel nicht vor Mitte April 1759 


Fig 173. 


erreichen wiirde. Clairaut schatzte die Unsicherheit dieses Resultats fir 
nicht gréBer als ungefahr einen Monat, und in der Tat erschien der Komet 
Ende 1758 und passierte sein Perihel am 12. Marz 1759. Bis zur nachsten 
Erscheinung, die 1835 erwartet werden durfte, waren die Rechnungsmethoden 
so vervolikommnet worden, daS der EinfluB der Planetenattraktion auf 
die Bewegung des Kometen viel genauer und dabei leichter als friither be- 
stimmt werden konnte. Zwei Deutsche, Rosenberger und Lehmann, und 
zwei Franzosen, Damoiseau und Pontécoulant, unternahmen unabhingig 
voneinander die Berechnung der Wiederkehr. Damoiseau gab als Zeit des 
Periheldurchganges den 4. November 1835 an, Pontécoulant, der seinen 
Rechnungen genauere Planetenmassen zugrunde leete, fand dafiir den 13., 
Rosenberger in naher Ubereinstimmung den 11. November. Am 5. August 
1835 wurde der Komet zuerst gesehen, und am 16. November, nur drei Tage 
nach Pontécoulants Angabe, passierte er sein Perihel. Er konnte noch bis 
Mitte Mai 1836 verfolgt werden, verschwand aber dann auch fiir die mach- 
tigsten Fernrohre damaliger Zeit. Rechnerisch konnte man ihm indessen 
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beinahe ebenso sicher folgen, als wenn er sich im Bereich der Instrumente 
befunden hatte, und so wuBte man, daB er 1873 den entferntesten Punkt 
seiner Bahn, der noch auBerbalb der Neptunbahn liegt, erreichte und sich 
seitdem auf dem Riickwege befand. Vorstehende Fig. 173 gibt seine Bahn 
und seine Stellung in ihr im Jahre 1874 an. Aus der Richtung der Pfeile 
ersieht man, daB der Halleysche Komet riicklaufig ist. 

Um die Zeit des nachsten Periheldurchganges, welchen Pontécoulant 
fir Mitte Mai 1910 vorausgesagt hatte, genau zu ermitteln, muBte der Einflu8 
simtlicher gréBerer Planesen berechnet werden, und dies kostete diesmal 
erheblich mehr Miihe als frither. Als Clairaut die Erscheinung fiir 1759 be- 
rechnete, war Saturn der auBerste bekannte Planet; vor der Wiederkehr 1835 
war Uranus hinzugetreten und in Rechnung zu ziehen; jetzt muBte auch 
noch die Wirkung des Neptun berechnet werden. 

Die schwierige Aufgabe wurde von Cowell und Crommelin in muster- 
giiltiger Weise gelést. Mit begreiflicher Spannung wurde das Erscheinen 
des Kometen erwartet. Am 11. September 1909 wurde er von Wolf in Heidel- 
berg aufgefunden, nur 24° in Rektaszension und 4’ in Deklination von dem 
Orte entfernt, den die Ephemeride von Cowell und Crommelin ihm zuschrieb. 
Nachtraglich wurde der Komet dann sogar noch auf einer auf der Sternwarte 
zu Helwan am 24. August aufgenommenen photographischen Platte nach- 
gewiesen. Das Perihel passierte er am Morgen des 20. April, drei Tage spater, 
als die Berechnung ergeben hatte. Die weitere Bewegung des Kometen ver- 
lief dann so, da& er am Morgen des 19. Mai an der Sonnenscheibe voriiber- 
ziehen und die Erde bei dieser Gelegenheit den Schweif des Kometen passieren 
muBte, falls derselbe eine Linge von wenigstens 24 Millionen Kilometer 
besaB (so groB war in der betreffenden Zeit die Entfernung des Kometenkerns 
von der Erde) und nicht zu stark gekriimmt war. Wahrend des Vortiberganges 
iiber die Sonnenscheibe, der etwa eine Stunde dauerte, war von dem Kometen 
trotz sorgfaltigster Beobachtung nichts zu sehen; er war also so durchsichtig, 
daB er auf das Sonnenlicht keine merkliche Absorption auszutiben vermochte. 
Die Entwicklung des Schweifes war wahrend des ganzen Monats Mai enorm. 
(Am 20. betrug seine scheinbare Lange am Himmel 150°, die lineare Aus- 
dehnung 30 Millionen Kilometer; er konnte aber in seiner vollen Schénheit 
nur von giinstig gelegenen Orten aus gesehen werden.) Ein Durchgang der 
Erde durch den Hauptschweif scheint indessen nicht stattgefunden zu haben. 
Dieser war nimlich in der Bahnebene des Kometen so stark gekriimmt, daB 
die Teile, mit denen die Erde eventuell in Berithrung kommen konnte, erst 
etwa 21% Tage nach der am 19. Mai erfolgten Konjunktion in die Nahe der 
Erde gelangten. Zu dieser Zeit befand sich aber die Erde bereits mehr als 
-2 Millionen Kilometer siidlich von der Bahnebene des Kometen, so daB der 
Schweit, der in dieser Entfernung vom Kern einen Durchmesser von ungefahr 
2 Millionen Kilometer besa, in einem Abstande von rund 1 Million Kilometer 
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an der Erde vorbeiging. Wohl aber ist es méglich, da ein schwacher Neben- 
schweit, der nahezu in der Verlingerung der Linie Sonne-Komet lag, am 
Abend des 19. Mai die Erde beriihrt hat. Ireendwelche Begleiterscheinungen 
eines eventuellen Durchganges sind nicht bemerkt worden. An einigen 
Orten wurden zwar am 19. und 20. Mai auffallende Dimmerungs- und Licht- 
erscheinungen beobachtet, da dieselben aber an anderen, sehr giinstig ge- 
legenen Stationen nicht gesehen worden sind, so ist es wohl kaum erlaubt, 
sie dem Kometenschweife zuzuschreiben. Fig. 174 gibt eine auf dem Lowell- 
Observatorium am 13. Mai angefertigte Aufnahme des Halleyschen Kometen 
wieder. (Der helle Stern am rechten Rande ist die stark tiberexponierte 
Venus.) 

Der Halleysche Komet konnte, zuletzt allerdings nur mit den kraftigsten 
Instrumenten, bis zum Juni 1911 verfolet werden, so da sich die Beob- 
achtungen im ganzen iiber 21 Monate erstreckten und eine sehr genaue Fest- 
legung seines diesmaligen Laufes gestatteten. 

Der Bielasche Komet. Nichts zeigt deutlicher den Unterschied 
zwischen Kometen und anderen Himmelskérpern, als die tatsachliche Auf- 
lésung eines Kometen. Im Jahre 1826 entdeckte ein Osterreicher, Biela, 
einen teleskopischen Kometen, der bald als periodisch und als identisch mit 
einem im Jahre 1772 und Ende 1805 beobachteten erkannt wurde. Obwohl 
seine Umlaufszeit, wie die Rechnung bald ergab, nur 6%/, Jahre betrug, war 
er doch in so kurzen Zwischenraumen, wegen ungiinstiger Stellung zur Erde, 
nicht beobachtet worden. Auch nach 1826 vollendete er mehrere Umlaufe, 
ohne gesehen zu werden; erst bei der dritten Erscheinung, Ende 1845, wurde 
er wieder beobachtet. Anfangs zeigte er nichts Auffallendes, Ende Dezember 
1845 aber gingen sehr sonderbare und bis dahin, wie es scheint, nie wahrge- 
nommene Verinderungen mit ihm vor. Der Komet teilte sich namlich in 
zwei Komponenten von ungleichem Glanze und Aussehen. Der kleinere 
Komet nahm im Februar 1846 erst an GréBe zu, bis er dem andern gleich- 
kam; dann aber wurde er kleiner und schwacher und verschwand im Marz 
ganzlich, wahrend der andere einen vollen Monat langer verfolgt werden 
konnte. Die scheinbare Entfernung beider Teile wuchs von 2’ (Mitte Januar) 
bis tber 9’ (Anfang Marz); die wahre betrug Mitte Januar 45, Mitte Februar 
49, Ende Marz nur 43 Erdhalbmesser, variierte also zwischen 274000 und 
313000 Kilometern. 

Die nachste Wiederkehr des Kometen, 1852, wurde mit der grdéBten 
Spannung erwartet. Er wurde zuerst im August sichtbar, und zwar ge- 
teilt; aber die Distanz beider Teile hatte sich inzwischen bis zu 378 Erd- 
halbmessern oder 2411000 Kilometern vergréBert und nahm im Laufe des 
September noch um 30 Erdhalbmesser zu. An Helligkeit tibertrafen beide 
Komponenten sich wechselweise, so da man nicht unterscheiden konnte, 
welche von beiden den Hauptkometen reprasentierte. Ende September 1852 
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Fig. 174, Der Halleysche Komet, 1910 Mai 18. 
Nach einer Aufnahme auf dem, Lowell-Observatorium. 


460 III. Das Sonnensystem. 


kamen sie auBer Sehweite und sind seitdem nicht wieder gesehen worden. 
Der Komet hatte in den Jahren 1859, 1865 und 1872 durch das Perihel gehen 
miissen. Das erste Mal stand er gegen die Erde zu ungiinstig, um gesehen 
werden zu kénnen; 1865 konnte man ihn nicht finden, schrieb dies aber 
seiner ziemlich groBen Entfernung zu. Als er aber auch 1872, wo die Stellung 
zur Erde auBerordentlich giinstig war, nicht erschien, muBte man annehmen, 
da er verschwunden sei, d. h. daB er sich aufgelost habe. Einige an sich 
unsichtbare Fragmente bewegten sich indessen noch in der Kometenbahn, 
und auf diese sind mit einer an GewiSheit grenzenden Wahrscheinlichkeit 
der bekannte Sternschnuppenfall vom 27. November jenes Jahres, sowie 
diejenigen vom 27. November 1885 und 23. November 1892 zuriickzuftihren, 
wie spaterhin naher auseinandergesetzt werden wird. Gleich nach dem 
Meteorfall des Jahres 1872 fand allerdings Pogson auf eine telegraphische 
Aufforderung von Klinkerfues hin in Madras ein kometenahnliches Objekt, 
das ein Fragment des Bielaschen Kometen sein konnte. Aber dieses Objekt 
war um zwei Monate hinter dem berechneten Orte zuriick, so dai die Iden- 
titat beider Korper nicht anerkannt worden ist. 

Der Bielasche Komet bietet tibrigens nicht das einzige Beispiel einer 
Teilung von Kometen. In ahnlicher und zum Teil noch auffalligerer Weise 
hat man diese Erscheinung auch bei hellen Kometen, und zwar bei dem 
zweiten von 1618 sowie bei dem von 1652 wahrgenommen. Der Kern des 
ersteren léste sich bald in eine ganze Schar kleinerer Kerne auf, und der Kopf 
des Kometen von 1652 hatte von Anfang an das Aussehen einer bleichen, 
mit Flecken (Kernen) tibersiten Scheibe von fast MondgréBe. Aus neuerer 
Zeit bieten die weiter unten niher besprochenen Kometen, der grofbe Sep- 
temberkomet 1882II, der Komet Sawerthal 18881 und der Komet Brooks 
1889V, sowie die Kometen Swift 1899I und Taylor 19161 schéne Beispiele 
von Teilungen der Kerne. 

Der Enckesche Komet. Dieser zuerst 1786 gesehene, spater 1795 
und 1805 wieder entdeckte und nach Encke, dem sorgfaltigsten Berechner 
seiner Bahn, benannte Komet hat die Aufmerksamkeit der Astronomen ganz 
besonders auf sich gelenkt. Die drei ersten Erscheinungen waren zu kurz und 
wurden zu ungenau beobachtet, als daB eine sorgfiltige Bahnbestimmung 
méeglich gewesen wire. Erst bei dem vierten Wiedererscheinen, Ende 1818, 
wo ihn Pons in Marseille fand, gelang es, die Identitaét zunichst mit dem 
Kometen von 1805 festzustellen; es blieb indessen noch unentschieden, ob 
seine Umlaufszeit 13 Jahre oder weniger sei. Encke nahm nun die Unter- 
suchung auf und fiihrte sie mit einer bis dahin unbekannten Griindlichkeit 
und Genauigkeit durch. Er zeigte, dab die Umlaufszeit etwa 1200 Tage 
betragen miisse, da also zwischen 1805 und 1818 vier Umliufe um die 
Sonne lagen, und konstatierte tiberdies die Identitaét mit den Kometen von 
1786 und 1805. Daf so viele Erscheinungen unbeobachtet voriiberge- 
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gangen waren, lag an den ungiinstigen Stellungen des Kometen zur Erde. 
Das Resultat von Enckes Rechnungen war von hichstem Interesse, denn 
man hatte hier den ersten Fall eines Kometen von ganz kurzer Umlaufs- 
zeit. 

Seitdem ist der Komet oft beobachtet und durch Encke selbst sowie 
durch andere Astronomen fortdauernd auf das schirfste berechnet worden. 
Durch eine Vergleichung der beobachteten Bewegung mit der, welche sich 
aus der Anziehung der Sonne und der Planeten ergeben wiirde, fand nun 
Encke, daB seine Umlaufszeit bestindig abnahm, und er wurde dadurch auf 
die schon von Olbers aufgestellte Hypothese gefiihrt, daB der Komet einen 
merklichen Widerstand im Raume erfahre. Die Verkiirzung seiner Periode 
betrug bei jeder Revolution ungefaéhr 24% Stunden. Der SchluB nun, den 
Encke und Olbers daraus zogen, war, da8 der Himmelsraum von einem 
auBerordentlich diinnen Stoff erfiillt sei, so diinn, daB er zwar nicht den ge- 
ringsten EinfluB auf die Bewegung der Planeten ausiibe, wohl aber auf einen 
so auBerst leichten Kérper wie einen Kometen einwirken kénne, dessen 
Durchschnittsdichte viel geringer als die der Luft ist. Allerdings bewiesen 
Enckes Untersuchungen die Existenz eines solchen Mediums durchaus noch 
nicht mit Sicherheit. Denn erstens wiirde aus der bestaindigen Abnahme der 
Umlaufszeit an sich noch nicht folgen, daB ein widerstehendes Mittel die 
Ursache dafiir sei. Ferner miiBten aber auch alle tibrigen kurzperiodischen 
Kometen eine ahnliche Verkiirzung der Umlaufszeit erkennen lassen, was 
nicht der Fall ist. Endlich waren auch die Rechnungen, worauf Encke seine 
Hypothese griindete, so verwickelt, daB eine Bestatigung derselben durch 
eine nochmalige Durchfiihrung der Rechnung nach neuen Methoden und 
unter Benutzung verbesserter Werte fiir die Massen der stérenden Planeten 
sehr wiinschenswert erschien. 

Man kénnte auf den ersten Blick meinen, ein widerstehendes Mittel 
miisse die Umlaufszeit verlangern und nicht verktirzen. Indessen ist klar, 
da ein solches die Anziehung der Sonne gleichsam vermehren mu8, woraus 
dann eine Abnahme der groBen Achse der Bahn und dementsprechend eine 
Verminderung der Umlaufszeit folgt. 

Eine Wiederholung der Enckeschen Untersuchungen wurde nun durch 
y. Asten in Pulkowa in Angriff genommen, welche, obgleich Astens frih- 
zeitiger Tod den Abschlu8 verhinderte, doch Enckes Vermutung zum Teil 
wenigstens zu bestatigen schien. Nach Astens Tode unternahm es Backlund, 
noch einmal das gesamte Material fiir alle von 1819 bis 1891 beobachteten 
Erscheinungen des Kometen zu bearbeiten. Er gelangte dabei zu dem Kr- 
gebnis, da§ nur bis zum Jahre 1858 ein gleichmaBiges Abnehmen der Um- 
laufszeit stattgefunden hat. Von da ab bis 1868 wurde die Beschleunigung 
immer geringer, und von 1871 bis 1891 ist sie zwar wieder konstant gewesen, 
aber nur mit 2/, des in der ersten Periode beébachteten Betrages. Backlund 
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zog daraus den Schlu8, daB Enckes Hypothese von dem widerstehenden 
Medium nicht mehr aufrecht erhalten werden kénne, und schrieb die ver- 
anderliche Akzeleration des Kometen dem Einflusse von Meteorschwarmen 
zu, welche der Komet in der Nahe seines Perihels passiert. Diese Ansicht 
wurde tibrigens schon 1841 von Walker, spater von Faye ausgesprochen und 
ist auch von Seeliger eingehend erértert worden. Backlund wurde in seiner 
Anschauung durch eine von ihm durchgefiihrte Untersuchung tiber die Be- 
wegung des Kometen wahrend des Zeitraumes von 1891 bis 1908 noch mehr 
bestarkt. Auch wahrend dieser Zeit konnte er wieder eine Abnahme der 
Beschleunigung feststellen. Nach Backlunds Ansicht hatten somit wenigstens 
drei plotzliche Veranderungen der mittleren Bewegung des Kometen statt- 
gefunden, naimlich 1858, 1868, 1895 und wahrscheinlich auch 1904. Im 
Jahre 1916 versuchte Wolf, den Enckeschen Kometen im Aphel seiner Bahn 
zu photographieren. Er fand auch nahe dem Ephemeridenort ein sehr 
schwaches, nebliges Objekt, das zunachst fiir den Kometen gehalten wurde. 
Spatere, genauere Rechnungen von Viljev zeigten aber, daB es nicht mit 
diesem identisch gewesen sein kann. 

Einer der merkwiirdigsten Kometen ist der Komet von 1744. Zunachst 
zeichnete er sich durch sehr bedeutende Helligkeit aus, die zur Zeit seines 
Periheldurchgangs (1. Marz) so groB war, daB man ihn an diesem Tage mit 
freiem Auge selbst um Mittag wahrnehmen konnte. Besonders bemerkens- 
wert scheint er aber durch seine Schweifbildung. Statt eines einzigen ent- 
wickelte dieser Komet bald nach seinem Periheldurchgang nicht weniger 
als sechs Schweife, die sich facherférmig und von der Sonne abgewandt aus- 
breiteten. Durch dieses Phinomen, welches einen wundervollen Anblick 
gewahrt hat, steht der Komet von 1744 einzig in seiner Art da. Es handelt 
sich aber, wie Bredichin nachgewiesen hat, eigentlich nicht um sechs ver- 
schiedene Schweife, sondern nur um sechs Stiicke eines und desselben, sehr 
breiten Schweifes. 

Den Reigen der bedeutenden Kometen des 19. Jahrhunderts eréffnet 
der Komet von 1811. Die groBe Neigung seiner Bahn und die giinstige 
Stellung des Kometen in ihr zur Zeit des Periheldurchganges (12. September) 
machten ihn wochenlang zu einem herrlichen Wahrzeichen des nérdlichen 
Himmels (Fig. 175) und dehnten die Zeit seiner teleskopischen Sichtbarkeit 
auf volle 17 Monate aus (Marz 1811 bis August'1812). Seinen gréBten Glanz 
erreichte er, wie alle gréBeren Kometen, erst nach dem Periheldurchgang, 
Anfang Oktober; der Schweif ma8 um diese Zeit fast 90 Millionen Kilometer, 
seine scheinbare Linge betrug indessen, da er der Erde nicht sehr nahe stand, 
nur 25°. Der Kern zeigte sich nicht wie in der Regel scharf und klein und 
allmahlich in die Koma tibergehend, sondern als verwaschene lichte Scheibe, 
umgeben von einem dunklen Ringe, jenseits dessen dann der Lichtbogen 
der Koma lag, der in die beiden scharf geschiedenen Zweige des schmalen 
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Schweifes sich fortsetzte. Nach den Beobachtungen von Olbers bildete so 
der Kern gleichsam den Brennpunkt einer aus Lichtbogen und Schweif sich 
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Fig. 176. Grofer Komet von 1843 (Mitte Mirz). 
zusammensetzenden Parabel. Die Bahn dieses Kometen ist eine auBerst 
langgestreckte Ellipse. 

Der groBe Komet von 1843, in vieler Hinsicht einer der bedeutendsten 
des Jahrhunderts, erschien plétzlich Ende Februar 1843 ganz in der Nahe 
der Sonne (Fig. 176). Er war in siidlicheren Gegenden anfangs am hellen 
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Tage sichtbar, so daf einige Astronomen unmittelbar den scheinbaren Ab- 
stand von der Sonne messen konnten, der am 27. Februar nur etwa 1%° 
betrug. Indessen wurde er sehr bald schwaécher und verschwand im April 
auch fiir die Fernrohre ginzlich. Die gréBte Eigentiimlichkeit seiner Bahn 
besteht darin, daB er der Sonne naiher kam, als irgend ein anderer bekannter 
Weltkérper vor ihm, ja so nahe, da8 er bei einer sehr geringen Veranderung 
seiner urspriinglichen Bewegungsrichtung mit ihr zusammengestoBen ware. 
Seine Periheldistanz betrug namlich vom Mittelpunkte der Sonne nur etwa 
820000 Kilometer, von ihrer Oberflaiche nur 130000 Kilometer; er naherte 
sich der Sonne also bis auf weniger als ein Fiinftel ihres Halbmessers. Dabei 
erreichte sein Schweif, besonders im Verhiiltnis zu dem sehr unscheinbaren 
Kern, sofort nach dem Periheldurchgang die enorme Ausdehnung von nicht 
wenger als 250 Millionen Kilometer. 

Uber seine Bahn herrschte lange groBe Unsicherheit; verschiedene Be- 
rechnungen ergaben Umlaufszeiten von 530, 175, 150, ja selbst von 37 Jahren. 
Der letzte Wert beruhte auf der Annahme, daB8 der Komet identisch sei 
mit dem Kometen 18801, dessen Bahn eine groBe Ahnlichkeit mit der des 
Kometen 18431 aufweist. Die eingehenden Untersuchungen, welche Kreutz 
tiber das System der Kometen 18431, 1880I und 188211 angestellt hat, 
bewiesen aber, da eine Identitat der beiden erstgenannten Kometen aus- 
geschlossen ist, daB sie vielmehr beide eine Umlaufszeit von 500 bis 800 Jahren 
(rechnungsmaBig fand Kreutz 512 Jahre fiir 18431) besitzen. Auf die weiteren 
interessanten Beziehungen zwischen den drei Kometen werden wir weiter 
unten noch einmal zuriickkommen. 

Der Donatische Komet von 1858. Dieser groBe Komet, einer der 
herrlichsten des vorigen Jahrhunderts, zierte im Herbst 1858 den westlichen 
Himmel. Abweichend von dem vorangehenden, entwickelte er sich ganz 
allmihlich aus unbedeutenden Anfangen zu einer der glanzvollsten Erschei- 
nungen. Als eine schwache Nebelmasse von 3’ Durchmesser sah ihn zuerst 
Donati in Florenz am 2. Juni 1858. Erst Mitte August begann sich ein 
Schweif zu entwickeln, der aber noch zu Ende des Monats, wihrend der 
Komet kaum dem unbewaffneten Auge wahrnehmbar war, erst einen halben 
Grad lang war. Von da an nahm er rascher zu; Kern und Schweif entwickelten 
sich zusehends, und in der letzten Halfte des Oktober, bald nach dem Perihel- 
durchgang, erreichte er seinen héchsten Glanz. Den schénsten Anblick ge- 
wahrte er um den 5. Oktober, wo der Stern 1. GréBe Arcturus ganz nahe dem 
Kopfe stand (siehe Fig. 177). Der Schweif, der gegen die Mitte dieses Monats 
eine merkwiirdige, federahnliche Form annahm, war fast 60° (70 Millionen 
Kilometer) lang und an seinem auBersten Ende tiber 10° breit; ein schwacher 
sekundarer, fast geradliniger Schweif begleitete inn. Am Kopfe zeigten sich 
zugleich auffallende Erscheinungen; vom Kern aus und in Perioden von 
etwa vier bis sieben Tagen und linger entwickelte sich allmihlich eine Reihe 
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von Hiillen, welche stetig in den deutlich gespaltenen Schweitf iibergingen 
(siehe Fig. 169); pendelartige Schwingungen leuchtender Ausstrémungen, 


tix, 177. Donatischer Komet am 5. Oktober 1858 (nach G. P. Bond, 
Cambridge, Mass.). 


wie sie besonders am Halleyschen Kometen 1835 beobachtet wurden, fanden 
hier nicht statt. Im Oktober wandte sich der Komet rasch nach Siiden und 
entschwand den noérdlichen Sternwarten gegen Ende des Monats; auf der 
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Fig. 178. 


stidlichen Halbkugel konnte er aber noch bis Marz 1859 verfolgt werden. 
Die lange Sichtbarkeit des Kometen, seine stetige Annaherung an die Erde 
‘und der relativ schnelle Ubergang auf die siidliche Hemisphare wird aus der 
Fig. 178 verstandlich, welche die Bahnen des Kometen und der Erde darstellt. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 30 
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Mit dem Donatischen Kometen laBt sich von allen spateren nur noch 
der groBe Septemberkomet von 1882 an Glanz und dauernder Schénheit 
der Erscheinung vergleichen. Zwar zeigte auch der machtige Komet, der 
am 30. Juni 1861 abends fiir Europa plétzlich aus den Sonnenstrahlen her- 
vortauchte, einen weit ausgedehnteren Schweif und einen helleren Kern, 
beides aber nur fiir kurze Zeit. In 14 Tagen nahm der Hauptschweif — ein 
zweiter schwacher und gekriimmter begleitete ihn — von etwa 100° bis zu 
25° Lange, der Kern entsprechend an Intensitat ab. Im August verschwand 
er dem freien Auge nach etwa dreimonatiger Sichtbarkeit, konnte aber mit 
dem Fernrohre noch bis in den Frithling 1862 verfolet werden. Seine Bahn 
(Fig. 179) stand fast senkrecht zur Ekliptik; hierdurch sowie durch die geringe 
Entfernung des Kometen von der Erde, die am 30. Juni nur 15 Millionen 
Kilometer betrug, findet das plotzliche glinzende Erscheinen auf der nérd- 
lichen Hemisphare seine Erklarung. 

Zu den gréBeren und merk wiirdige- 
ren Kometen gehért auch der August- 
Komet von 1862. Ahnlich wie es beim 
Halleyschen, aber anders als es bei 
den beiden letztgenannten der Fall 
war, entwickelte sein Kern leuchtende, 
inregelmaBig pendelartigerSchwingung 
befindliche Materie, deren Perioden 
tiberdies, nach Schmidts Wahrnehmun- 
gen, mit periodischen Veranderungen 
der Kernhelligkeit wie der Kopfhillenform in Einklang waren; simtliche 
Erscheinungen kehrten nach etwa drei Tagen in gleicher Weise wieder. 
Ubrigens war der Kopf auch sonst auffallenden Formanderungen unter- 
worfen. Auer dem Hauptschweife zeigte sich kurze Zeit noch ein zweiter; 
ersterer lag anfangs wie gewohnlich direkt von der Sonne abgewandt, wich 
aber von Mitte August an um etwa 15° von dieser Richtung ab. Schiaparelli 
sah hierin, ahnlich wie Bessel beim Halleyschen Kometen, einen Beweis fiir 
eine vom Kern ausgehende Repulsivkraft. Besonders wichtig ist dieser Komet 
indessen durch die groBe Ahnlichkeit oder selbst Identitét seiner Bahn mit 
der des bekannten August-Sternschnuppenschwarmes, woriiber wir weiter 
unten Naheres berichten werden; hier erwahnen wir nur noch, daB er wegen 
seiner relativ kurzen Umlaufszeit von 120 Jahren schon zu den entschieden 
periodischen Kometen gerechnet werden mu8. 

Der am 17. April 1874 von Coggia entdeckte Komet war anfangs schwach 
und unterschied sich in nichts von den gewéhnlichen teleskopischen Ko- 
meten. Anfang Juni wurde er aber bereits dem bloBen Auge sichtbar und 
entwickelte sich von nun an sehr rasch. Von dem kleinen, etwas ovalen 
Kern strémte wieder die Lichtmaterie aus, anfangs (seit Mitte Juni etwa) 
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in zwei einfachen Lichtbogen, welche sich in den innen scharf abgegrenzten 
Schweif fortsetzten, spater, im Juli, in verwickelterer Weise, wie es scheint, 
in verschiedenen zum Teil iibereinander lagernden und bald auf der einen, 
bald auf der anderen Seite des Kernes helleren Sektoren. Der Schweif, der 
Mitte Mai zuerst im Fernrohre sichtbar wurde, bildete sich gleichfalls erst 
von Mitte Juni an lebhafter aus. Anfang Juli maB er etwa 15°; nach dem 
Periheldurchgange (9. Juli) gewann er noch bedeutend an Ausdehnung 
und leuchtete in den Tagen vom 15. bis 23. Juli um die Mitternachtszeit, 
als der Kopf des Kometen schon langst untergegangen war, noch weit, wie 
ein breiter Nordlichtstrahl, tiber dem nordlichen Horizont; seine Linge be- 
trug um diese Zeit etwa 55° bis 60°. Die Bewegung des Kometen in seiner 
Bahn, welche in Fig, 180 dargestellt ist, unterbrach auf der nérdlichen Hemi- 
sphare die Beobachtungen Mitte Juli (am 20. Juli ging er durch seinen nieder- 
steigenden Knoten); doch wurde er auf der Siidhalbkugel noch bis Anfang 
Oktober verfolgt. realy 

Die beiden letzten Dezennien des 19, Jahrhunderts sind ganz besonders 
reich an interessanten Kometenerscheinungen gewesen. Der -erste groBe 
Komet dieses Zeitraums (1881 ITI) 
wurde am 22. Mai1881 vonTebbutt 
in Windsor (N. S. W.) entdeckt, 
konnte aber erst am 22. Juni auf 
der Nordhalbkugel beobachtet wer- 
den. Er bildete in den letzten Tagen 
des Juni und den ersten des Juli 
eine sehr auffallende Erscheinung, indem sein Schweif sich bis zu 20° Lange 
verfolgen lie. Der Kopf des Kometen bot sehr interessante Erscheinungen 
dar; eine starke Ausstrémung an der der Sonne zugewandten Seite zeigte 
fortwihrend pendelnde Bewegungen, so daB von Tag zu Tag Neigungs- 
anderungen gegen die Schweifachse bis zu 90° vorkamen. 

Weniger auffallend, aber von ganz besonderer Bedeutung fiir die physi- 
sche Erforschung der Kometen war der Komet 1882 I, der am 17. Marz 
von Wells in Albany entdeckt wurde. Er kam der Sonne sehr nahe; doch 
wurde seine Erscheinung infolge ungiinstiger Bahnlage keine hervorragende, 
obschon es gelang, ihn wahrend des Perihels am hellen Tage im Fernrohre 
aufzufinden. Das ganze Interesse liegt bei diesem Kometen in seinem spektro- 
skopischen Verhalten. Am 27. Mai, 13 Tage vor dem Periheldurchgange, 
bemerkte Copeland in Dunecht eine helle gelbe Linie im Kometenspektrum, 
die sich unzweifelhaft als die Natriumlinie zu erkennen gab. Am 31, Mai 
wurde diese Linie unabhangig auch von Vogel, Dunér und Bredichin auf- 
gefunden und von Vogel sogar deutlich als doppelt erkannt. Man konnte 
‘iibrigens auch schon mit bloBem Auge die stark gelbliche Farbung des Ko- 
metenkopfes wahrnehmen. Der auffallige Vorgang, der sich im Kerne durch 
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das Auftreten der Natriumlinien dokumentierte und zweifellos auf die infolge 
der Sonnennihe gesteigerte Wirkung der Sonne zuriickzufiihren ist, konnte 
von Miiller in Potsdam auch auf photometrischem Wege erkannt werden. 
Der Komet zeigte zu dieser Zeit eine viel starkere Lichtentwicklung, als er 
nach den Gesetzen der Lichtreflexion hatte aufweisen kénnen. 

Ks ist noch zu erwaihnen, daB wihrend des Auftretens der Natriumlinien 
die eigentlichen Kometenbanden fast vollstandig verschwunden waren. Diese 
Tatsache spricht fiir ein elektrisches Glithen der Gase, da bei solchem die 
Linien von Metalloiden und chemischen Verbindungen verschwinden, wenn 
ein Metalldampf mitgliiht; letzterer scheint alsdann ausschlieBlich Trager 
der elektrischen Strémung zu sein. 

Die groBartigste Erscheinung, die ein Komet im vorigen Jahrhundert 
geboten hat, war diejenige des Septemberkometen 1882 II, der am 
3. September mit bloBem Auge gefunden, am 8. September von Finlay am 
Kap der Guten Hoffnung beobachtet wurde. Bevor die Nachricht von seiner 
Entdeckung verbreitet war, wurde er am hellen Tage von Common und 
Thollon in unmittelbarer Nahe der Sonne gesehen. Die Ahnlichkeit, die er 
in dieser Beziehung mit dem Kometen von 1848 zeigte, ist nicht bloB auBer- 
lich, sondern erstreckt sich, wie schon erwahnt, auch auf die Bahnelemente. 
Bei diesem Kometen ist das einzig in der Geschichte der Astronomie da- 
stehende Ereignis eingetreten, da das Verschwinden des Kometenkernes 
am Sonnenrande beobachtet werden konnte. Finlay und Elkin haben auf 
der Kapsternwarte den Eintritt des Kometen in die Sonnenscheibe genau 
verfolgen kénnen. Ubrigens verschwand der Komet vor der Sonnenscheibe 
véllig. In spektroskopischer Beziehung war der Komet dem Wellsschen 
Kometen ahnlich; die Natriumlinie wurde sehr deutlich erkannt. 

Sehr eigentiimliche Veranderungen hat der Kern dieses groBen Kometen 
gezeigt. Zuerst vollig rund, wurde er Ende September langlich mit zwei 
deutlich erkennbaren Lichtknoten. Die Teilung setzte sich darauf immer 
weiter fort; Ende Oktober waren vier in einer der Schweifachse parallelen 
Linie liegende ungleich helle Lichtzentra vorhanden, bis schlieBlich sogar 
vollstandige Abtrennungen von nebliger Materie stattfanden. Besonders 
Schmidt in Athen beobachtete eine solche Abtrennung, nach welcher der 
neue Komet sich von dem alten etwa um einen Grad taglich entfernte. 

Nach dem Periheldurchgange bildete der Komet noch mehrere Monate 
lang eine sehr auffallehde Erscheinung; erst Mitte Februar 1883 verschwand 
er dem bloSen Auge in einer Entfernung von 2.6 Erdbahnhalbmessern. Nach 
der Konjunktion mit der Sonne wurde er auf der Stidhalbkugel noch am 
20. Mai beobachtet, als er sich in einer Entfernung von 4.4 Erdbahnhalb- 
messern von der Erde befand. Die Sichtbarkeit des Kometen hat sich also 
iiber 260 Tage erstreckt; in dieser Zeit hat er 340° seiner Bahn zuriickgelegt 
und ist dabei der Sonnenoberflache auf 466000 km nahe gekommen. Nach 
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den Rechnungen von Kreutz hat sich seine Umlaufszeit zu 772 Jahren er- 
geben. Wie schon erwahnt, haben die Bahnelemente dieses Kometen eine sehr 
bedeutende Ahnlichkeit mit denen der Kometen 18431 und 18801; es ist 
jedoch auBer Zweifel gestellt, daB diese drei Kometen nicht identisch sind, 
sondern da wir es mit einem Kometensystem zu tun haben, dessen einzelne 
Glieder nahe dieselbe Bahn durchlaufen. Vermutlich hat sich in friiherer 
Zeit ein Komet bei seinem Periheldurchgange geteilt, wie wir es bei dem Sep- 
temberkometen 1882 IIT beobachtet haben, und die einzelnen Teile bewegen 
sich nun in etwas veranderter Richtung weiter. Da die erste Teilung sehr 
weit zurtickliegen kann, so lag die Vermutung nahe, da noch mehr Teile 
des urspriinglichen Kometen aufzufinden sein wiirden. In der Tat gelang es’ 
Kreutz, den Nachweis zu fithren, da8 wahrscheinlich auch der jetzt in anderer 
Bahn einherziehende Komet 1680, ferner der Komet 1668 und, soweit das 
sparliche Beobachtungsmaterial ein Urteil gestattet, auch der Komet 1702, 
der Sonnenfinsterniskomet 1882 Mai 16 und der Komet 1887 I dem System 
zuzuzahlen sind. . 

Durch ungewohnliche, plotzliche Veranderungen in Gestalt und Hellig- 
keit zeichnete sich der periodische Komet Pons-Brooks bei seiner Er- 
scheinung in den Jahren 1883 und 1884 aus. Derselbe nahm anfangs lang- 
sam an Helligkeit zu und war am 22. September 1883 abends um 9" M. E. Z.. 
nach Schiaparellis Schilderung noch ein schwacher, verwaschener, 3’ groBer 
Nebel, dessen Kern etwa 12. GréBe war. Wenige Stunden spater, um 13" 
M. E. Z., sah ihn aber Chandler als ein helles, fixsternartiges Objekt etwa 
der 8. GréBe, von einer kaum wahrnehmbaren Nebelhiille umgeben. Die 
Veranderung war derart iiberraschend, dai der Beobachter sich erst durch 
‘eine genaue Positionsbestimmung davon tiberzeugte, daB er in der Tat das 
richtige Objekt vor sich hatte. Am folgenden Tage war der Komet noch etwas 
heller geworden, aber der Kern erschien nicht mehr punktformig, sondern 
besaB einen merklichen Durchmesser und unbestimmte Konturen. Am 25. 
hatte er sichtlich an Helligkeit verloren und bildete nun einen verwaschenen, 
runden Nebel von 2’ bis 3’ Durchmesser ohne wesentliche Verdichtung in 
der Mitte. Nach undenach wurde dieser Nebel immer schwicher, wahrend 
seine Dimensionen wuchsen und Spuren eines Schweifes sichtbar wurden. 
Am 1. Januar 1884 fand Miiller in Potsdam den Kometen abends um 6" in 
Ubereinstimmung mit den vorhergehenden Tagen nicht besonders hell, den 
Kern auBerordentlich verwaschen. 144 Stunden spater aber erblickte er 
an Stelle des Kometen ein fast vollkommen punktartiges Objekt von der 
Helligkeit eines Sternes 7. GréBe, so dab auch er zunachst an eine Verwechs- 
lung glaubte. Die Helligkeit wuchs wahrend der nachsten 40 Minuten noch 
_ weiter an, so daB die gesamte Lichtzunahme beinahe 1144 GréBenklassen 
erreichte. Dann nahm die Helligkeit des Korheten langsam wieder ab und 
war bereits am folgenden Tage zu ihrem normalen Betrage zurtickgekehrt. 
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AuBer diesen beiden groBen Lichtausbriichen, von denen sich besonders 
der zweite unter den Augen des Beobachters abspielte, sind noch mehrere 
aihnliche Erscheinungen beobachtet worden, bei denen sich die Anderungen 
in engeren Grenzen hielten. Bemerkenswert ist noch, daB zugleich mit den 
Anderungen im Aussehen und in der Helligkeit auch Veranderungen im 
Spektrum des Kometen auftraten. Wéahrend fiir gewohnlich von den drei 
bekannten Banden die griine weitaus am hellsten und die gelbe wesentlich 
heller war als die blaue, zeigte sich zur Zeit des Helligkeitsausbruches am 
1. Januar die blaue Bande bedeutend intensiver als die gelbe und nur wenig 
schwacher als die griine. 

Seitdem sind ahnliche Erscheinungen auch an anderen Kometen be- 
obachtet. worden, so z. B. an dem sonst ziemlich unschembaren Kometen 
Sawerthal (18881). Bei diesem fand zwischen dem 19. und 21. Mai ein 
Lichtausbruch statt, infolge dessen seine Helligkeit um ungefahr zwei GroBen- 
klassen zunahm. Gleichzeitig waren aus dem Kerne zwei sehr helle Aus- 
laufer hervorgeschossen, welche sich nach beiden Seiten des Kernes umbogen 
und den eigentlichen Schweif an Helligkeit weit tibertrafen. Diese Kata- 
strophe fand erst zwei Monate nach dem Periheldurchgange statt, so dab 
ein direkter Einflu8 der Sonnenstrahlung auf den Kometen als Ursache 
jener Veranderungen wohl auszuschlieBen ist. Leider sind aus der kritischen 
Zeit keine spektroskopischen Beobachtungen vorhanden. 

Wahrend des Periheldurchganges fand eine Teilung des Kernes statt; 
zuerst wurde neben dem Hauptkern noch ein zweiter, schwacherer Kern 
sichtbar, dem sich bald ein dritter, noch schwiacherer zugesellte. Die drei 
Kerne blieben auch nach der eben besprochenen Katastrophe noch sichtbar. 

Der von Brooks entdeckte Komet 1889 V gehért zur Klasse der Ko-— 
meten mit kurzer Umlaufszeit (7 Jahre). Die machtigen Fernrohre der Stern- 
warten auf dem Mount Hamilton, in Wien und in Pulkowa haben fiir diesen 
Kometen auf erst interessante Daten geliefert. Barnard bemerkte zuerst 
zwei Begleiter des Kometen, die schwacher als der Hauptkomet waren, jedoch 
bedeutende Ahnlichkeit mit demselben zeigten. In Wien wurde spater noch 
ein dritter Begleiter aufgefunden. Der eine dieser Begleiter verlor bald seinen 
deutlichen Kern, wurde diffus und verschwand schlieBlich. Dagegen wurde 
der dritte Begleiter immer heller, tibertraf schlieBlich sogar den Haupt- 
kometen an Helligkeit und nahm dann in ahnlicher Weise wie der erste Be- 
gleiter ab. Es ist gelungen, die Bahnen der Nebenkometen aus den Beob- 
achtungen abzuleiten, und es hat sich ergeben, da dieselben alle in der 
Bahnebene des Hauptkometen lagen, da ferner die Trennung vom Haupt- 
kometen gleichzeitig, und zwar im Aphel der Bahn eingetreten ist. Nun hat 
Chandler. darauf aufmerksam gemacht, da8 im Mai 1886 eine sehr betracht- 
liche Anniherung des Kometen an Jupiter stattgefunden hat, so daB es nicht 
unwahrscheinlich ist, daB die Trennung der Kometen auf die stérende Wirkung 
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dieses Planeten zuriickgefithrt werden kann. Es hat sich ferner ergeben, 
da infolge der Einwirkung von Jupiter eine totale Uminderung der Bahn 
eingetreten ist, derart, daB die frither etwa 31 Jahre betragende Umlaufszeit 
auf 7 Jahre verkiirzt worden ist. Der Komet ist seitdem bereits dreimal 
wiedergekehrt und als 1896 VI, 1903 V und 1911 I beobachtet worden. 1896 
war er wahrend der ganzen Erscheinung sehr schwach, und von den Begleitern 
wurde nichts wahrgenommen. 1903 zeigte er sich noch schwacher, obwohl 
er der Theorie nach heller als bei seiner Entdeckung 1889 hatte sein sollen. 
Er nahm auBerdem an Helligkeit noch immer weiter ab, so da er selbst 
fiir die machtigsten Instrumente ein schwieriges Objekt war. Am 10. De- 
zember 1903 fand ihn aber Aitken plétzlich bedeutend heller als im August 
und zugleich mit einer zentralen Verdichtung von fast sternartiger Scharfe. 
Leider sind weitere Beobachtungen dariiber nicht erfolet. Auch 1910 ist er 
gesehen worden; er war aber so auBerordentlich schwach, daB nur eine Beob- 
achtung von ihm angestellt worden ist. 1917—18 ist er vergeblich gesucht 
worden. 

Der Holmessche Komet (1892 III), ebenfalls ein periodischer Komet 
mit einer Umlaufszeit von nur 7 Jahren, war durch auffallende Anderungen 
der Helligkeit und Gestalt bemerkenswert. Das Aussehen des Kometen 
anderte sich zunaichst nach seiner Entdeckung wenig, nur ging mit der Licht- 
abnahme eine bedeutende VergroBerung der Koma Hand in Hand, indem 
diese allmiahlich bis zu 30’ anwuchs. Ein eigentlicher Kern fehlte; der Schweif 
war kurz und schien sich kaum tiber die Koma hinaus zu erstrecken. Die 
Durchsichtigkeit des Kometen war so groB, da schwache Sterne selbst 
durch den dichtesten Teil hindurch gesehen werden konnten. Die Licht- 
abnahme ging so rapid vor sich, daB er am 12. Januar im groBen Refraktor 
der. StraBburger Sternwarte nur mit Mithe beobachtet werden konnte. Am 
16. dagegen erschien er als ein helles, fixsternartiges Objekt 7. oder 8. GréBe, 
mit einer Nebelhiille von nur 30’ Ausdehnung, ohne Koma und ohne Schweif. 
In den nachsten Tagen kehrte der Komet allmahlich wieder zu seinem friitheren 
Aussehen zuriick, die Helligkeit wurde aber erst im Februar wieder normal. 
Das Spektrum des Kometen war rein kontinuierlich und zeigte auch zur 
Zeit des Lichtausbruches keine Verinderungen. Bei seiner Wiederkehr im 
Jahre 1899, und noch mehr bei der vom Jahre 1906, fiel der Komet durch 
seine ganz unverhiltnismaBig geringe Helligkeit auf. Dies fiihrt zu dem 
SchluB, da8 er fiir gewohnlich zu den sehr lichtschwachen Objekten gehért 
und nur 1892 aus unbekannten Griinden hell aufleuchtete. 1913 und 1920 
ist er iiberhaupt nicht gesehen worden. 

Durch besonders interessante Schweifbildungen zeichnete sich der helle 
‘Komet Rordame 189311 aus. Wiahrend der beiden ersten Wochen des 
Juli war er auch fiir das unbewaffnete Auge ein auffallendes Objekt mit der 
Helligkeit eines Sternes der 3. bis 4. Grobe. Der Schweif war im Verhaltnis 
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zu dem glinzenden Kopfe nicht sehr hell, konnte aber in einer Lange von 
12° bis 15° verfolet werden. Die Photographien des Kometen, besonders 
eine schéne Reihe von Aufnahmen, die Hussey auf dem Lick-Observatorium 
erhielt, lieBen eine mehrfache Teilung des Schweifes erkennen, welche von 
Tag zu Tag bestandigen Anderungen unterworfen war. Die Strahlen schienen 
von dem Zentrum des Kopfes auszugehen und nicht von den Randern der 
Koma (vel. dagegen Fig. 169). Gewohnlich zweigte sich eine ganze Anzahl 
von Strahlen von dem zentralen Teile des.Schweifes ab, die sich wiederum 
ia viele ecinzelne, allmahlich verlaufende Strahlen teilten. An verschiedenen 
Stellen des Schweifes zeigten sich starke Verdichtungen, welche aber keine 
konstanten Erscheinungen waren, sondern ebenfalls von Tag zu Tag wechselten 
und auch ganz verschwanden. 

Noch interessanter waren die Erscheinungen, welche der Schweif des 
Kometen Morehouse (1908 III) zeigte. Dieser Komet wurde am 1. Sep- 
tember 1908, fast vier Monate vor seinem Periheldurchgange, aufgefunden 
und konnte infolge der fiir die Beobachter auf der nérdlichen Halbkugel 
sehr giinstigen Stellung in ganz ungewoéhnlich vollstandiger Weise verfolgt 
werden. Bereits in den ersten Tagen zeigte der Schweif sowohl in seiner 
Helligkeit als auch in seiner Gestalt auffallende Verainderungen. Von Mitte 
September ab wurden diese Veriinderungen immer bemerkenswerter; sie 
schienen sich in einer bestimmten Reihenfolge zu wiederholen, veranlaBt 
durch zeitweilig auftretende Ausbriiche. Im Zustande der Ruhe zeigte der 
Komet einen Kopf mit einer kleinen Koma; gerade Strahlen gingen von ihm 
in einer von der allgemeinen Schweiflage etwas abweichenden Richtung 
aus. Dann fing die Koma an zu wachsen, und die Strahlen des Schweifes 
breiteten sich facherformig aus. Dies war das Stadium der gréBten Tatigkeit ; 
groBe Massen von Materie schienen von dem Kopfe fortgeschleudert und 
wellen- oder wolkenférmig den zum Teil aus‘unregelmaBig gekriimmten 
Strahlen bestehenden Schweif entlang getrieben zu werden. Dann trat all- 
mihlich wieder ein Zustand der Ruhe ein, der bis zum nachsten Ausbruche 
anhielt. Derartige Storungen wurden am 16. und 30. September. sowie am 
1.,-6. und 15. Oktober beobachtet. Fig. 181 und Fig. 182° zeigen das Aus- 
sehen des Kometen am 15. und 16. Oktober nach Aufnahmen auf.der Stern- 
warte zu Heidelberg. Im November fiel besonders eine gréB%ere Zahl von 
langen, feinen Strahlen auf, die sich von dem Hauptschweife abzweigten und 
zum Teil eine auffallende Biegung nach auBen zeigten, als ob sie von irgend- 
einer auBeren Kraft beeinfluBt wirden. Fig. 183 gibt eine Abbildung des 
Kometen vom 15. November nach einer von Metcalf in Taunton (Mass.) 
erhaltenen Aufnahme. Uber die an dem Spektrum des Kometen gemachten 
Beobachtungen ist bereits oben (8. 445f.) berichtet worden. 

Durch besondere Helligkeit zeichnete sich der Komet 1910 I aus, welcher 
. am 13. Januar von Arbeitern der Transvaal Diamant Mine entdeckt und 
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am 15. von Kisenbahnbeamten in Kopjes, die ihn fiir den Halleyschen hielten, 
der Sternwarte in Johannesburg gemeldet wurde. Der Komet befand sich 
zu dieser Zeit gerade in seinem Perihel und stand zwischen Sonne und Erde, 


Nach Aufnahmen von Lorenz aut der Sternwarte zu Heidelberg. 


von ersterer nur etwa 15 Millionen Kilometer entfernt. Er war so hell, daB 
er zur Mittagszeit mit Meridiankreisen beobachtet werden konnte und z. B. 
am 18. Januar, obwohl nur 4° von der Sonne abstehend, fiir das unbewaffnete 
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Auge ein auffallendes Objekt bildete. Als der Komet in der Abenddimmerung 
sichtbar wurde, zeigte er einen leicht gekriimmten Hauptschweil, der am 


Fig. 183. Komet Morehouse, 1908 Novy. 15, nach einer Aufnahme von Metcalf, 


Ende gegabelt war und im Maximum eine Liinge von 40° erreichte, einen 
kiirzeren Nebenschweif und au8erdem noch einen auf dieSonne zu gerichteten 
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Schweif von etwa 15’ Lange. Nach Untersuchungen von Pokrowsky konnten 
alle diese Schweife durch die Bredichinsche Theorie erklart werden. Von 
Knde Januar an nahm die Helligkeit. des Kometen sehr rasch ab, und er 
entschwand bald dem bloBen Auge. Beobachtungen am Fernrohr gelangen 
noch im Juli. 

Die letzten zwélf Jahre haben uns keine besonders bemerkenswerten 
Kometen gebracht, deren nahere Besprechung hier am Platze wire. 


6. Meteore (Sternschnuppen, Feuerkugeln und Meteoriten). 


Wenn wir in einer wolkenlosen Nacht das Firmament linger betrachten, 
so gewahren wir nicht selten, wie sich scheinbar ein Stern vom Himmels- 
gewolbe lost, rasch dahinschieBt und ebenso schnell verschwindet, als er 
auftauchte. Solcher Sternschnuppen sieht man gewohnlich im Verlauf einer 
Nacht nicht viele; aber zu manchen Zeiten steigert sich ihre Zahl auBer- 
ordentlich, und nicht wenige der groBen Sternschnuppenfialle, tiber welche 
die Geschichte berichtet, haben wie die Kometenerscheinungen das Er- 
staunen und Entsetzen der Menschen in hohem Grade hervorgerufen: ,,Man 
sah vom Firmament die Himmelsfackeln fallen wie von Rauch umbhiillte 
Flammen,.... die Sterne fielen zu Tausenden vom Himmel herab‘“‘, heibt 
es in einem altindischen Gedicht, den Mahabharata. 

Einen vielleicht noch lebhafteren Eindruck als selbst ein reicher Stern- 
schnuppenfall erzeugt eine Feuerkugel, welche, oft groBer und heller als der 
Mond erscheinend, die Gegend weithin erleuchtet und manchmal unter 
donnergleichem Getése oder einem der Entladung eines Geschiitzes ahnlichen, 
viele Meilen weit hérbaren Knall zerspringt. Zahlreiche Berichte tiber solche 
Ereignisse sind in den alten Annalen fast aller Volker tiberliefert. Man sah 
nimlich das Erscheinen einer Feuerkugel als AuBerung der Gottheit an. 
Folgte dem Zerspringen der Feuerkugel der Fall eines oder mehrerer Steine 
(Meteoriten, Aérolithen, Meteorsteine), so wurden diese ,,vom Himmel stammen- 
den Steine‘t vielfach Gegenstand religidser Verehrung; beispielsweise soll 
der in der Kaaba in Mekka befindliche schwarze Stein ein Meteorit sein. 

Obwohl man Meteoriten und Sternschnuppen schon in den friihesten 
Zeiten kannte — letztere sind schon in der Ilias IV 74 erwaihnt —, wurden 
sie ebenso wie die Kometen, und noch linger als diese, von den Gelehrten 
als Erzeugnisse der Erde (Vulkanauswiirflinge, die der Wind weiter getragen 
haben sollte) oder der Atmosphare betrachtet. Coulvier-Gravier, einer der 
eifrigsten Beobachter der Sternschnuppen, hielt selbst dann noch (1867) an 
dem atmospharischen Ursprung derselben fest, als ihr kosmischer Charakter 
bereits als sicher gelten konnte, ja, er griindete sogar ein System der Wetter- 
prognose auf diese Erscheinungen. Wir werden im. folgenden sehen, wie 
langsam sich — meist im Anschlu8 an reiche Sternschnuppenfalle — die 
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richtige Erkenntnis Bahn brach, wollen aber vorher erst das kennen lernen, 
was die Beobachtungen ergeben. Da die aubere Erscheinung der Stern- 
schnuppen, Feuerkugeln und Meteoriten sehr gro8e Ahnlichkeiten besitzt, 
faBte man sie alle unter dem gemeinsamen Namen Meteore zusammen. Bei 
niherem Studium fanden sich aber doch gewisse, nicht unwesentliche Unter- 
schiede, die es angezeict erscheinen lassen, wenigstens zwischen Sternschnuppen 
einerseits und Feuerkugeln und Meteoriten andererseits eine Trennung in 
der Darstellung eintreten zu lassen. 


Sternschnupp en. 


In jeder klaren, mondlosen Nacht sieht ein aufmerksamer Beobachter 
Sternschnuppen am Himmel aufleuchten. Ihre Helligkeit ist sehr verschieden. 
Von sehr schwachen, nur im Fernrohre sichtbaren Sternschnuppen an findet 
man solche bis zur Helligkeit der Sterne 1. GroBe. (Die noch helleren be- 
zeichnet man in der Regel schon als Feuerkugeln). Die Zahl der hellen 

ternschnuppen ist ganz wesentlich kleiner als die der lichtschwachen. 
Diese mehr oder minder groBe Helligkeit ist teils eine Kigenschaft der Stern- 
schnuppen selbst, teils hingt sie von der Entfernung des Beobachters von 
dem aufleuchtenden Kérper ab. Lehrreich ist in dieser Beziehung das groBe 
Meteor vom 30. Januar 1868, welches zu Pultusk in Polen nach heftiger 
Detonation als wahrer Steinregen zur Erde fiel, an anderen Orten dagegen 
als glinzende Feuerkugel, an noch anderen gar nur als helle Sternschnuppe 
erschien. 

Viele Sternschnuppen verandern wahrend ihrer Sichtbarkeit ihre Hellig- 
keit; sie beginnen lichtschwach und werden heller, worauf sie oft plotzlich 
ganz verléschen. Aber auch ein mehrfacher Wechsel in der Helligkeit ist oft 
beobachtet worden. 

Die Farbe der Sternschnuppen ist meist wei oder gelb, seltener rétlich; 
die Feuerkugeln hingegen bieten oft prachtvolle, lebhafte Farbungen dar, 
besonders rote und griine. Hiaufig wechselt bei ihnen auch die Farbung 
im Verlauf der Erscheinung. Die spektroskopische Untersuchung heller Stern- 
schnuppen, von der man Aufschlu8 tiber die Ursache der Farbungen, d. h. 
iiber die chemische Konstitution des Meteors, erwarten kénnte, bietet sehr 
eroBe Schwierigkeiten, da ja die Erscheinung unerwartet eintritt und ihr 
zeitlicher Verlauf auBerst kurz ist. Es hegen bisher auch nur sparliche Beob- 
achtungen vor. In einigen wenigen Fallen ist es zufallig geeliickt, Stern- 
schnuppenspektra photographisch zu fixieren. So wurden auf der Harvard- 
Sternwarte und von Blajko in Moskau solche bei der Aufnahme von Stern- 
spektren mit Hilfe eines Objektivprismas erhalten, deren Emissionslinien 
freilich nicht identifiziert werden konnten. 

Die Sternschnuppen erscheinen als scharf begrenzte, sternahnliche Ge- 
bilde, doch hat J. Schmidt, freilich seltener, auch solche beobachtet, welche 
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nebelig und verwaschen aussahen. Manche Sternschnuppen, z. B. die im 
November aus dem Lowen kommenden, hinterlassen einige Sekunden lang 
oder auch linger nachleuchtende Spuren oder Schweife; manche teilen sich, 
andere wieder sprithen Funken. Diese auBeren Erscheinungen sind ebenso 
wie die Farben haufig so charakteristisch, daB man schon aus ihnen erkennt, 
zu welcher Gruppe die einzelne Sternschnuppe gehért. Die Beobachter ver- 
sdumen daher nie, diese EKigentiimlichkeiten aufzunotieren. 

DaB von der Substanz der Sternschnuppen allmablich etwas zur Erde 
herabgelangt, scheint sicher zu sein, jedoch sind die Mengen so verschwindend 
klein, da sie sich der direkten Wahrnehmung bisher entzogen haben. Die 
gallertartigen, schleimigen Massen, die man hier und da gefunden und wohl 
als Sternschnuppenmaterie gedeutet hat, haben aber zweifellos nichts mit 
den Sternschnuppen zu tun, sondern sind organischen Ursprungs. Ebenso 
ist es unwahrscheinlich, da8 der Eisenstaub, der zwar fern von allen kulti- 
vierten Gegenden (z. B. von Nordenskiéld auf Spitzbergen) in Schnee sus- 
pendiert gefunden wurde, einen kosmischen Ursprung hat und als Riick- 
stand der in kleinste Bestandteile zerstaubten Meteorsubstanz zu betrachten 
ist; nach neueren Erfahrungen riihrt er vielmehr von irdischen Vulkan- 
ausbrtichen her. 

Die Bahnen der Sternschnuppen scheinen meist Stiicke eines groéBten 
Kreises am Himmel zu sein, was darauf hinweist, daB sie in Wirklichkeit 
geradlinig sind. Aber gar nicht selten sieht man mehr oder minder gekriimmte 
oder wellenférmige scheinbare Bahnen, und auch diese Eigentiimlichkeit 
ist fiir gewisse Gruppen charakteristisch. 

Die Dauer der Sichtbarkeit einer Sternschnuppe ist stets sehr gering; 
meist betragt sie nur Bruchteile einer Sekunde, selten 3 bis 4 Sekunden und 
ganz selten noch mehr. 

Die Lange der am Himmel durchlaufenen scheinbaren Bahnen ist sehr 
verschieden; sie schwankt zwischen vielen Graden bis zu nur kleinen Bruch- 
teilen eines Grades, ja es kommen Falle vor, wo die Sternschnuppe nur ein 
aufleuchtender Punkt zu sein scheint. 

Die durchschnittliche stiindliche Haufigkeit der gewohnlichen Stern- 
schnuppen, die einzeln und vollkommen unabhangig voneinander zu allen 
Zeiten des Jahres gesehen werden (sporadische Sternschnuppen), be- 
tragt fiir die Orte von mittlerer geographischer Breite (++ 50°) etwa 4 bis 
6 Stiick. Diese Haufigkeit schwankt aber sowohl mit der Jahreszeit (jahr- 
liche Variation) als auch mit der Tageszeit (stiindliche oder tagliche 
Variation). Im Frihjahr sind die Sternschnuppen am seltensten, im Herbst 
am haufigsten. Andererseits sind die Stunden nach Mitternacht etwa doppelt 
so reich an Sternschnuppen als die friihen Abendstunden. Das tigliche Maxi- 
mum tritt gegen 3 Uhr morgens ein. Folgende Tabellen geben mittlere Werte 
fiir beide Variationen nach langjahrigen Reihen verschiedener Beobachter. 
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Stiindliche Variation Jabrliche Variation 


Netrononiecho Se te Zahl nach: ; Stiindliche Zahl nach: 
Zeit Ne Schmidt sonal aU, R. Wolf | Schmidt} Denning 
5h__Ggh recA Januar 3.6 5.5 13.1 9.2 
6—7 Ge = lentes Februar 3.6 5.4 6.4 ve 
7—8 7.0 Del Mirz Det ls Dee. 10.7 (el 
8-—9 6.3 6.7 April Bet 4.6 11.6 (il 
9—10 G39) 9 Mai 3.8 41 8.7 6.0 
10—il 8.0 2) Juni ore a! 9.4 6.6 
1i—12 Ore 11.6 Juli 7.0 9.8 18.3 14.3 
12—13 10.7 fo 2a August 8.5 TE 25.0 23.7 
13—14 13.1 16.3 September 6.8 7.4 ileg 13.9 
14—15 16.8 he Bhi, Oktober del ees Ove 18.1 15.8 
15—16 i5h> awe November | 9.5 5.0 16.6 | 148 
16—17 13.8 | 18.7 Dezember Cee 4.1 18.0 11.4 
17—18 13:7 | 14.9 
18—19 1350ec se eee 


AuBer diesen zwei zeitlichen Variationen gibt es noch eine raumliche, 
die sogenannte azimutale Variation. Es sind naémlich nicht alle Himmels- 
gegenden gleich reich an Sternschnuppen; am Osthimmel sieht man zahl- 
reichere als am Westhimmel. Die tagliche und die azimutale Variation be- 
merkte schon Brandes, erstere ist aber erst von Herrick und Lovering, 
letztere von Coulvier-Gravier genauer studiert worden. 

An einzelnen Tagen des Jahres sieht man nun ganz besonders viele Stern- 
schnuppen, z. B. um den 10. August herum, und das wiederholt sich mit groBer 
RegelmaBigkeit in jedem Jahre und genau an denselben Tagen. Das Auf- 
treten dieser Sternschnuppen zeigt also eine Periodizitat. Wahrend ferner 
die sporadischen Sternschnuppen, welche man an jedem Abend sehen kann, 
ganz regellos an den verschiedensten Stellen des Himmels aufblitzen und 
sich nach allen Richtungen hin bewegen, scheinen diese periodisch wieder- 
kehrenden von einer bestimmten, ziemlich eng begrenzten Gegend des Himmels, 
die man Radiant oder Radiationspunkt nennt, auszugehen, eine Tat- 
sache, die fiir die Theorie von sehr groBer Bedeutung ist. Beispielsweise 
scheinen die Sternschnuppen des 10. August aus der Umgebung des Sternes 7 
im Perseus zu kommen, nach welchem Sternbilde sie Perseiden heiBen. Man 
nennt regelmaiBig wiederkehrende Sternschnuppen, im Gegensatz zu den 
sporadischen, periodische Sternschnuppen oder Sternschnuppen- 
schwarme. Die meisten dieser Schwarme zeigen nach Zahl und Ausseben 
ihrer Individuen gewisse charakteristische Verschiedenheiten. Der Haupt- 
unterschied liegt aber in der in auf einander folgenden Jahren wechseln- 
den Intensitaét ihrer Erscheinung. Wahrend manche Schwarme jedes Jahr 
am gleichen Tage mit der gleichen Anzahl der Individuen auftreten, findet 
man bei anderen eine entschieden ausgesprochene Periodizitaét der Inten- 
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sitit. Jahrzchnte hindurch ist die Zahl ihrer Meteore nahe gleich und relativ 
sehr maéBig; dann fallen aber in bestimmten Jahren plitzlich an dem Tage, 
an welchem der Schwarm auch sonst in Wirkung tritt, so viele Stern- 
schnuppen, da§ man einen wahren Feuerregen sieht. Hiufig ist in wenigen 
Stunden die Erscheinung vorbei. In den zwei oder drei nichsten Jahren 
wiederholt sich die Erscheinung eventuell nochmals in groBartiger Weise, 
aber dann verhalt sich der Schwarm wieder viele Jahre normal. In dieser 
Hinsicht unterscheiden sich namentlich auch die beiden bekanntesten groBen 
Schwarme, die Perseiden und die im November zwischen den Sternen ¢ 
und y Leonis auftretenden ,,Leoniden’.. Wéahrend erstere Jahr fiir Jahr 
regelmaBig in gleicher Starke wiederkehren, findet beim Novemberschwarm 
ein auBerordentliches Zusammendrangen aile 33 bis 34 Jahre statt. Es zeigen 
sich dann Sternschnuppenfalle, wie der in der Nacht vom 11. zum 12. No- 
vember 1799, den Humboldt und Bonpland in Cumana (Venezuela) sahen und 
folgendermafgen beschrieben: ,, Tausende von Feuerkugeln und Sternschnuppen 
fielen hintereinander, vier Stunden lang. Ihre Richtung war sehr regelmibig 
von Nord nach Siid; sie fiillten ein Stiick des Himmels, das vom wahren 
Ostpunkte 30° nach Nord und nach Siid reichte... Nach Bonplands Aussage 
war gleich zu Anfang der Erscheinung kein Sttick am Himmel so groB als drei 
Monddurchmesser, das nicht jeden Augenblick von Feuerkugeln und Stern- 
schnuppen gewimmelt hatte. Der ersteren waren wenigere; da man ihrer aber 
von verschiedenen Gréfen sah, so war zwischen diesen beiden Klassen von 
Erscheinungen unméglich eine Grenze zu ziehen. Alle Meteore lieBen 8° 
bis 10° lange Lichtstreifen hinter sich zuriick. .... Die Phosphoreszenz dieser 
Lichtstreifen hielt 7 bis 8 Sekunden an. Manche Sternschnuppen hatten einen 
sehr deutlichen Kern von der GroBe der Jupiterscheibe, von dem sehr stark 
leuchtende Lichtfunken ausfuhren. Die Feuerkugeln schienen wie durch 
Explosion zu platzen; aber die gréBten, von 1° bis 1° 13’ Durchmesser, ver- 
schwanden ohne Funkenwerfen und lieben leuchtende, 15 bis 20 Minuten 
breite Streifen hinter sich. Das Licht der Meteore war weib, nicht rotlich..... 
Von 4 Uhr an hérte die Erscheinung allmahlich auf; Feuerkugeln und Stern- 
schnuppen wurden seltener, indessen konnte man noch eine Viertelstunde 
nach Sonnenaufgang mehrere an ihrem weiBen Lichte und an dem raschen 
Hinfahren erkennen.‘ 

Die beiden Arten der Periodizitat, einerseits die jahrliche, anderer- 
seits die der Intensitaét, erschwerten anfanglich sehr die Erklarung des Stern- 
schnuppenphanomens, fithrten spater aber gerade zu einer vélligen Erkenntnis 
desselben. 

Wie man aus dem vorhergehenden sieht, ist der ganze Komplex von 
beobachteten Erscheinungen sehr groB und sehr verwickelt. Es kann daher 
nicht Wunder nehmen, da sich ihre Theorie nur sehr langsam und allmahlich 
aufbaute. 
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Hohe und Geschwindigkeit der Sternschnuppen. Den ersten 
Schritt zur Erkenntnis des Wesens der Meteore taten 1798 zwei junge Géttinger 
Studenten, Brandes und Benzenberg. Sie stellten an zwei Orten, deren Ent- 
fernung von einander aus geodatischen Vermessungen bekannt war, korre- 
spondierende Sternschnuppenbeobachtungen an. Diese bestehen darin, daB 
die Orte des Aufleuchtens und des Erloschens einer Sternschnuppe gegen 
benachbarte Sterne, sowie die Zeiten der Erscheinung bestimmt werden. 
Der scheinbare Ort einer Sternschnuppe muB nun, falls sie nicht auBerst 
fern ist, an beiden Stationen verschieden sein, d. h. er mu8 eine parallak- 
tische Verschiebung gegen die Sterne zeigen. Aus dieser lat sich dann leicht 
Hohe, Bahnlange und Geschwindigkeit des Meteors berechnen. Es ist nur 
noch nétig, da& der Lingenunterschied der beiden Orte bekannt ist und 
beide Beobachter vor Beginn ihrer Arbeiten ihre Uhren genau vergleichen, 
damit sich entscheiden ]aBt, welche von den Sternschnuppen an beiden 
Orten beobachtet worden sind. 

Brandes und Benzenberg fanden nun das unerwartete, aber héchst 
wichtige Resultat, daB sich die ganze Erscheinung in einer viel gréBeren Hohe 
abspielt, als man damals fiir die Héhe der Atmosphare annahm, und ferner, 
da die Geschwindigkeit der Sternschnuppen alle irdischen Geschwindig- 
keiten weit iiberirifft. Daraus folgte, da die Meteore weder von der Erde 
stammen kénnen, noch auch Auswiirflinge der Mondvulkane sind, eine An- 
nahme, die, zuerst von Olbers gemacht, lange Zeit von vielen Astronomen 
(unter andern auch von Laplace) als wahrscheinlich angesehen worden ist. 
Es miiBten dann naimlich auf dem Monde Krafte tatig sein, welche diejenigen 
auf der Erde um das 10 bis 20 fache tibertreffen, und das erscheint ganz aus- 
geschlossen. Die Meteore sind somit als kosmische Koérper anzusehen. 

Korréspondierende Sternschnuppenbeobachtungen sind bis in die neueste 
Zeit sehr haufig und zum Teil in groBem Stile angestellt worden, und sie 
haben die Resultate von Brandes und Benzenberg in jeder Beziehung be- 
statigt. So hat von Niessl aus der Diskussion eines sehr groBen Materials 
foleende Werte fiir die mittleren Hohen gefunden. 


Mittlere Hohe 


des Aufleuchtens | des Erléschens 


POTSOldONie i. trop ais, <ateioe eeo min noel Mase ale 113.km ~ | 89 km 
Tengah orn ike ee SEC ee eet 155 ,, | Onee 
Sternschnuppen verschiedener Radianten . 1093"5% SOiess 
Feuerkugeln und Meteoriten ....... IBS) | 50 , 


Da die Perseiden mit einer relativen Geschwindigkeit von 60 km, die 
Leoniden aber mit 70 km in die Erdatmosphare eintreten, folgt aus der 
Tabelle, daB je gréBer die Geschwindigkeit ist, in desto héheren Schichten 
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der Atmosphare die Sternschnuppen aufleuchten und verléschen (113 bzw. 
89 km gegen 155 bzw. 98 km), ein Ergebnis, welches auch noch durch ander- 
weitige Beobachtungen bestatigt wird. Da ferner Feuerkugeln und Meteoriten 
eine gréBere Masse als die Sternschnuppen besitzen, so zeigt sich auch, daB 
die GréBe der Masse einen Kinflu8 auf die Hohe des Verlischens hat. GroBere 
Massen erleiden einen relativ geringeren Widerstand in der Atmosphire und 
steigen deshalb tiefer herab). 

Fir die mittlere Linge einer Sternschnuppenbahn findet von Niessl 
57 km, fiir die einer Feuerkugel- oder Meteoritenbahn dagegen 319 km. Eine 
gréBere Masse kann eben einen laingeren Weg in der Atmosphare zuriick- 
legen, ehe sie aufgezehrt ist). 

Die Bestimmung der Geschwindigkeit aus den Beobachtungen bietet bei 
diesen ganz unerwarteten und sehr schnell verlaufenden Erscheinungen natiir- 
lich groBe Schwierigkeiten, und die fiir die Geschwindigkeit erhaltenen 
Zahlen sind daher sehr unsicher. Aber auch darin bestatigen die spateren 
Beobachtungen die von Brandes und Benzenberg, daB die Geschwindigkeiten 
stets von der GroBenordnung der planetarischen Geschwindigkeiten, haufig 
aber noch viel gréBer sind. Dabei ist zu beriicksichtigen, daB der Beobachter 
nicht einmal die wirkliche, kosmische Geschwindigkeit sieht, sondern die 
durch den Luftwiderstand stark verkleinerte. Der Luftwiderstand ist namlich 
schon in groSen Hohen fiir solche groBen Geschwindigkeiten sehr erheblich. 
In ihm mu8 man auch die Ursache des Aufleuchtens der Sternschnuppen 
sehen. 

Sté8t namlich ein mit einer gewissen Geschwindigkeit bewegter Koérper 
auf einen anderen, ruhenden, so geht ein Teil der Bewegung verloren und 
wird in Warme verwandelt, welche um so gréBer ist, je groBer die lebendige 
Kraft des Korpers ist, d. h. das halbe Produkt seiner Masse in das Quadrat 
seiner Geschwindigkeit. Ahnlich verhalt es sich, wenn ein schwerer Korper 
mit groBer Geschwindigkeit die ihm Widerstand entgegensetzende Luft 
durcheilt; der Kérper verliert einen Teil seiner Geschwindigkeit, und die 
vor ihm befindliche Luft wird verdichtet und beiseite gedrangt. Ein Feil 
der 4uBeren Bewegung des Kérpers wird also vernichtet und geht tiber in 
innere Bewegung der kleinsten Teile der Luft wie des Kérpers selbst, das 
heiBt in Wairme. Setzte sich die ganze verlorene lebendige Kraft in Warme 
um, und wiirde diese allein zur Erhitzung des Koérpers verwandt, so wirde 
im Falle der Meteore, deren Anfangsgeschwindigkeit beim Eintritt in die 
Atmosphire gegen 20km bis 70km betragt — eine Geschwindigkeit, die 


1) Es ist bemerkenswert, daB die Sternschnuppen in fast derselben Hohe (100 bis 
200 km) tiber der Erde sichtbar sind, in der nach Stérmer die Polarlichter autleuchten. 

2) Die langste bisher bekannt gewordene Meteorbahn ist die des Feuerkugelschwarmes 
vom 9. Februar 1913. Nach der Berechnung von ©. A. Chant hat dieser in 4 bis 5 Minuten 
einen Weg von 4000 km in einer Hohe von 50 bis 60 km zuriickgelegt. 
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indessen innerhalb einer Sekunde auf den dreibigsten Teil und weniger redu- 
ziert wird —, eine enorme Temperaturerhéhung stattfinden. Diese Annahme 
entspricht aber. wie Schiaparelli zeigte, der Wirklichkeit nicht; es wird namlich 
ein Teil der Energie fiir die Fortbewegung und Kompression der das Meteor 
umgebenden Luft, ein Teil fiir die Erhitzung derselben, oftmals auch ein 
Teil fiir die Erzeugung von Schallwellen verbraucht. Die tatsachliche Tem- 
peraturerhéhung des Meteors wird daher schwerlich mehr als zweitausend 
bis dreitausend Grad betragen. 

Es ist dfters die Frage aufgeworfen worden, ob eine Sternschnuppe nach 
Durcheilen der Atmosphire ihre kosmische Bahn weiter fortsetzen kann. 
Diese Frage ist nach obigem zu verneinen; bei Feuerkugeln aber ist der Fall 
méglich, und von Niessl fiihrt als freilich einziges Beispiel die Feuerkugel 
vom 7. Juli 1892 an, deren Aufleuchten in 74km Héhe, deren Erléschen 
aber nach einer Bahn durch die Atmosphare von 1350 km Lange in 158 km 
Hohe iiber der Erdoberflache stattfand. 

Der Luftwiderstand macht sich ferner noch in anderer Weise bemerk- 
bar. Weicht namlich die Gestalt eines Meteors merklich von einer homogenen 
Kugel ab — ist es etwa ein kantiges Stiick —, so kann seine Bahn in der 
Atmosphiare keine gerade Linie sein, sondern das Meteor wird in Rotation 
geraten und die Bahn wird sich kriimmen oder spiralig werden, was bei fliegen- 
den Artilleriegeschossen seit langem beobachtet worden ist. Der Wind hat 
keinen merklichen Einflu8 auf die Gestalt der uns sichtbaren Bahn einer Stern- 
schnuppe, wohl aber 6fters auf die nachleuchtende Spur, die bisweilen hinter 
dem Meteor zuriickbleibt. Sie wird verbogen und schlieBlich ganz verweht. 

Der Radiationspunkt. Die Untersuchungen von Brandes und Benzen- 
berg erregten trotz der wichtigen Resultate nur in geringem MaBe die Aut- 
merksamkeit der Astronomen, obwohl namentlich Brandes die Beobachtungen 
mit Hilfe mehrerer Mitarbeiter eifrig fortsetzte. Erst der groBe Stern- 
schnuppenfall in der Nacht vom 12. zum 13. November 1833, der in fast ganz 
Amerika ein prachtiges Schauspiel’ darbot, brachte weitere Fortschritte. 
Olmsted (und gleichzeitig Twining) hatte ihn selbst beobachtet, auBerdem 
alle Nachrichten und Mitteilungen tiber ihn gesammelt. Aus fast allen Be- 
richten ging hervor, dab die Meteore Bogen groBter Kreise am Himmel zu 
beschreiben schienen, die, nach riickwarts verlangert, sich in einem Punkte 
schnitten, der nahe in der Mitte zwischen y und ¢ Leonis lag. Dieser Ra- 
diationspunkt, Radiant oder Divergenzpunkt, der nicht identisch 
mit dem Punkte des Aufleuchtens der Meteore ist, anderte wihrend der mehr- 
stiindigen Dauer der Erscheinung seine Lage gegen die Sterne nicht, d. h. 
er war unabhangig von der Rotation der Erde. Olmsted schloB ganz richtig 
daraus, daB die Meteore auBerhalb der Erde ihren Ursprung haben miissen. 
Weiterhin zeigte sich, da dieser Ausstrahlungspunkt fiir alle Beobachter 
dieselbe Lage am Himmel hatte, obwohl die Beobachtungsorte zum Teil 
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sehr weit ausemander lagen. Er war demnach auch sehr weit von der Erde 
entfernt, sonst hatte er eben eine parallaktische Verschiebung zeigen miissen. 
Beobachtungen in spateren Jahren ergaben auBerdem, daB die Lage des 
Radianten fiir jeden Leonidenfall unverandert dieselbe bleibt. 

DaB die scheinbaren Bahnen Teile eréBter Kreise sind, die sich im Radi- 
anten schneiden, wenn man sie nach riickwiirts verlangert, erklarte nun 
Olmsted durch die Annahme, da die Sternschnuppen in Wirklichkeit gerad- 
linige Bahnen durchlaufen in Richtungen, welche innerhalb betrachtlicher 
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Fig. 184. Radiationspunkt der November-Sternschnuppen. 


Entfernung einander sehr nahe parallel sind. Der Radiant selbst ist dann 
nach den Prinzipien der Perspektive lediglich der Verschwindungspunkt von 
parallelen Linien, ahnlich wie die unter sich parallel verlautenden Telegraphen- 
drahte durch perspektivische Wirkung in der Ferne sich in einem Punkte 
zu vereinigen scheinen. Die Gerade vom Beobachter nach dem Radianten 
gibt also die Richtung, in der die sich in parallelen Bahnen bewegenden 
Meteore aus dem Raume zur Erde hin zu kommen scheinen. Ein aus dem 
Radianten selbst auf den Beobachter zu kommendes Meteor wird demnach 
_als ein aufleuchtender, sich aber nicht bewegender Punkt bemerkbar, wiah- 
rend alle anderen Meteore fiir den Beobachter um so langere scheinbare 


Bahnen beschreiben, je weiter ab vom Radianten sie aufleuchten (Fig. 184). 
31* 
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AuBerdem wird noch die Lange der verschiedenen Bahnen durch die Hohe 
des Radianten iiber dem Horizont bestimmt. Ist namlich der Radiant im 
Aufgehen, so werden die scheinbaren Bahnen am langsten sein, da die wahren 
Bahnen nahezu parallel zur Ebene des Horizontes sind, und dadurch dem 
Beobachter unter dem gré8tméglichen Gesichtswinkel erscheinen. Kulminiert 
dagegen der Radiant, so werden die Bahnen durch die Perspektive verkirzt 
erscheinen. An zwei Orten verschiedener geographischer Breite wird sich 
also das Phinomen der Radiation in einem bestimmten Zeitpunkt verschieden 
darstellen. 

Man fand nun bald, da8 nicht nur die Leoniden, sondern auch die anderen 
periodischen Schwarme, z. B. die Perseiden, Radianten besitzen. Heis, Greg, 
A. S. Herschel, Schmidt, Zezioli, Denning und andere bestimmten aus ihren 
Beobachtungen eine gro8e Zahl von Radianten und stellten diese in Verzeich- 
nissen zusammen, Denning schatzt die Gesamtzahl derselben auf tiber 3000, 
von denen freilich manche nicht sicher bestimmt sind. Er hat alle bis 1899 
bekannten Radianten in seinem héchst wertvollen ,,General Catalogue of the 
Radiant Points of Meteoric-showers and of Fireballs and Shooting Stars‘ 
zusammengefaBt, der im 53. Bande der Memoirs of the Royal Astronomical 
Society of London erschienen ist. 

In der folgenden Tabelle sind nach Denning die hauptsachlichsten An- 
gaben tiber bekannte Sternschnuppenschwarme zusammengestellt. 


Mittlere | Mittlere | Mittlere | Mittlere 
Datum Name Radiationspunkt wae pee er ee digkeit 
leuchtens}léschens| Weges RYO 
Sekunde 
Januar 1—4 Bootiden 231° + 52° | 101 km) 80 km | 105km| 37 km 
April 18—24 Lyriden 271 + 33 182 83 92 53 
April Virginiden 209 — 8 99 77 | 96 30 
Juni—Juli 8 Scorpiiden 252 — 22 95 69 | 158 26 
Juli 15—August 1] Capricorniden | 305 —1l1 98 72 Vetta 24 
Juli—August Perseiden 45 + 57 131 86 ete 62 
Juli28—August 11] Aquariiden 339 —11 99 76 106 30 
September -Pisciden 346 + 3 116 62 183 31 
Oktober Arietiden mehrere vorhanden | 126 60 | 122 34 
November Tauriden * * 114 70 | 99 39 
November 12—17] Leoniden 151 + 23 133 89 87 Ue 
Dezember 9—16 | Geminiden 110 SEs} 122 73 | 96 40 


Die Namen fiir die Schwarme sind nach den Sternbildern gewahlt, in 
denen die Radianten liegen. Die Perseiden sind auch unter dem Namen 
.Tranen des heiligen Laurentius‘t bekannt. 

Ks war oben gesagt worden, daB der beobachtete Radiant die Richtung 
angibt, aus der die Meteore zur Erde zu kommen scheinen, aber dies ist 
nicht die wahre Richtung der Meteore im Raume. Es beweet sich namlich 
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nicht nur das Meteor, sondern auch der Beobachter auf der Erde, welche 
mit einer Geschwindigkeit von rund 30km pro Sekunde um die Sonne 
lauft. Weiterhin andert sich die Richtung der Erdbewegung von Tag zu 
Tag. Der Beobachter kann daher nicht die wirkliche, sondern nur die rela- 
tive Bewegung der Meteore zur Erde, sowohl in Richtung wie in Geschwin- 
digkeit, wahrnehmen. Die Verhaltnisse liegen also ganz ahnlich, wie bei der 
Aberration des Lichtes (S. 206ff.). Olmsted hatte dies zunachst tibersehen, 
aber sehr bald bemerkte und verbesserte er seinen Irrtum. Da die Erd- 
bewegung genau bekannt ist, lassen sich aus dem beobachteten oder schein- 
baren Radianten, ebenso wie aus der beobachteten (relativen) Geschwindig- 
keit einer Sternschnuppe ihr wahrer Radiant und ihre wahre Geschwindig- 
keit berechnen. 

Es sei in Fig. 185 A der Zielpunkt der Erdbewegung, den man auch 
Apex nennt, / sei ein Meteor und # der Ort der Erde in dem Zeitmoment, 
in welchem das Meteor in M ist. Es komme aus der Richtung RE’ und stoBe 
im Punkte #’ mit der Erde zusammen. Mit anderen 
Worten: MEH’ sei die wahre kosmische Geschwindigkeit 
des Meteors, HE’ die der Erde. Beide kénnen wegen der 
Kiirze des in Betracht kommenden Zeitraumes ihrer 
Gr6Be und Richtung nach als unveranderlich betrachtet 
werden. Infolge der gleichzeitigen Bewegung von 
Erde und Meteor sehen wir letzteres nun nicht in 
seiner wahren Richtung RE’, sondern in der zu ME 
parallelen R’E’. Es ist somit R’ der beobachtete 
scheinbare, R der wahre Radiant, und ME ist der 
Betrag der beobachteten, relativen Geschwindigkeit des Meteors. Den 
Winkel R’E£’A nennt man die scheinbare, den Winkel RE’A die wahre 
Elongation des Radianten vom Apex. Es ist aus der Figur unmittelbar 
zu ersehen, daB der wahre und der scheinbare Radiant mit der momentanen 
Richtung der Erdbewegung in einer Ebene liegen, und da die scheinbare 
Elongation stets kleiner als die wahre ist, d. h. der scheinbare Radiant ist 
nach dem Apex hin verschoben. Man kann aus der Lage des scheinbaren 
Radianten R’ die des wahren, FR, berechnen, ebenso die wahre Geschwindig- 
keit MEH’ des Meteors aus der beobachteten ME. Aus der wahren Geschwin- 
digkeit und der Lage des wahren Radianten 1a6t sich dann auf einfache 
Weise die Bahn des Meteors um die Sonne bestimmen. 

Nun beschreibt aber die Erde eine elliptische Bahn um die Sonne; es 
mu8B sich daher die Richtung HA dauernd im Raume 4ndern und damit 
auch der Ort des scheinbaren Radianten am Himmel. Das scheint mit den 
. Beobachtungen der Leoniden von 1833 durch die amerikanischen Astronomen 
in Widerspruch zu stehen. Dieser Sternschnuppenregen hatte indessen nur 
wenige Stunden gedauert, und da sich der Ort des scheinbaren Radianten 
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in dieser kurzen Zeit nur wenig gedndert hatte, die Beobachtungen auch nur 
wenig genau waren, so konnte diese Verschiebung des scheinbaren Radianten 
nicht bemerkt werden. Aber bei den Perseiden, die viele Tage lang tatig 
sind, laBt sich diese Verschiebung mit voller Sicherheit nachweisen, wie 
folgender Auszug aus Dennings Ephemeride fiir diesen Radianten zeigt. 


AR Dek!. 


0 0 

Fuliy ie wioMae TG 
21 S| 2158) aebicG 
31 | 33.2 | +544 
August 10 | 45.0) + 57.0 
19 | 56.6 | +59.1 


Nach diesen Betrachtungen muB bei langer andauernden Beobach- 
tungen sich stets eine Verschiebung des scheinbaren Radianten zeigen. Ks ist 
daher eine bisher unaufgeklarte Tatsache, dab sich diese Verschiebung auBer 
bei den Perseiden sonst nie hat nachweisen lassen, ja es gibt nach Denning 
Radianten, die Monate hindurch tatig sind und doch die gleiche Position 
am Himmel unverandert beibehalten. Man nennt diese ,,stationare Radi- 
anten‘. In der folgenden Tabelle sind einige dieser Radianten nach einer 
freundlichen Mitteilung von Dennings selbst zusammengestellt. 


AR | Dekl. Zeit der Tatigkeit der Radianten 
14° + 6° | August 16—Oktober 28 

42 SE Al Juli 28—Januar 10 

48 + 43% | Juli—Dezember 

54 + 71 mehrfach titig an verschiedenen Daten 
61 + 85 . Se a ps 

64 + 22 August 10—Dezember 

153 + 40 Oktober 15—April 12 

161% | + 581% | Oktober 13—Dezember 21 u. Februar 20—April 18 
165 + 92 August 24—Januar 19 

209 — 10 Dezember 15—Juni 20 

220 + 18 Dezember 5—August 

263 S62 mehrfach titig an verschiedenen Daten 
270 + 48 Mirz 8—September 23 

280 — 13 Februar 20—August 22 

290 + 51 Mai—September 

312 + 61% | April 15—Oktober 20 

315 rey) mehrfach titig an verschiedenen Daten 
315 + 47% | April 19—September 15 


Trotz eifriger Diskussion dieser Frage ist bisher eine auch nur einiger- 
maBen befriedigende Theorie nicht gefunden worden, so da einige Astro- 
nomen die Existenz stationérer Radianten iiberhaupt bestreiten, wahrend 
Denning sie auch noch in neuester Zeit als véllig gesichert ansieht. 
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Die Bestimmung des Radianten erfolet in der Weise, daB die beobachteten 
Bahnen auf einen Himmelsglobus oder in eine geeignete Sternkarte eingezeich- 
net und so weit nach riickwarts verlingert werden, bis sie sich schneiden 
(Fig. 184). Wegen der unvermeidlichen Beobachtungsfehler, die selbst die 
geiibtesten Beobachter machen, erhailt man niemals einen einzigen Schnitt- 
punkt der Bahnen, sondern die Schnittpunkte liegen auf einer mehr oder 
minder groBen Flache, der Radiationsflache, zerstreut. Einen mittleren 
Punkt, oder besser noch den Schwerpunkt der Fliache, sieht man als den eigent- 
lichen Radianten an. Aber nicht nur durch die Beobachtungsfehler ent- 
steht statt des Punktes eine Flache, sondern auch noch ein anderer EinfluB 
ist in dieser Beziehung wirksam. Es ist die Anziehungskraft der Erde, welche 
die Bahn eines Meteors wihrend des letzten Stadiums seiner kosmischen 
Existenz verandert, indem sie die Geschwindigkeit des Meteors vergréBert 
und seine Bahn kriimmt. Wahrend die Sternschnuppen ohne Einwirkung 
der Erdanziehung geradlinige Bahnen relativ zur Erde beschreiben wiirden, 
werden sie nun hyperbolisch. Ihre Richtung hat sich geindert, und diese 
Anderung kann bis zu 17° betragen. Schiaparelli nennt diese durch die 
Erdanziehung verursachte Stérung Zenitattraktion, da der Radiant 
stets nach dem Zenit des Beobachters hin verschoben wird, ahnlich wie ein 
Stern durch die Refraktion dem Zenit genahert wird. Die GréBe der Ver- 
schiebung ist einerseits vom Winkelabstande des Radianten vom Apex ab- 
hangig, und zwar erfahrt ein im Apex gelegener Radiant die geringste, ein 
genau gegeniiber gelegener die groBte Verschiebung. Andererseits hangt sie 
aber auch von der Zenitdistanz des. Radianten derart ab, daB ein im Horizont 
befindlicher Radiant die gréBte, ein im Zenit befindlicher aber keine Ver- 
schiebung erleidet. Da nun der Radiant im Verlaufe der Nacht seine Stellung 
gegen den Zenit andert, ist auch die Zenitattraktion in diesem Zeitintervall 
nicht konstant. Erstreckt sich also die Beobachtung der Sternschnuppen 
iiber eine langere Zeit, so wird sich die Lage des Radianten andern; die Stern- 
schnuppen scheinen nicht aus demselben Radianten zu kommen, sondern aus 
verschiedenen Punkten, und man erhalt beim Einzeichnen der Bahnen in eine 
Karte nicht einen Radiationspunkt, sondern eine Radiationsflaiche. Nun haben 
Schiaparelli und unabhangig von ihm E. Wei die Theorie der Zenitattraktion 
gegeben, und man kann danach leicht den Betrag der Zenitattraktion be- 
rechnen und auf diese Weise die Beobachtungen von ihr befreien. 

Es hat sich aber gezeigt, da haufig auch dann noch kein Radiations- 
punkt, sondern eine Radiationsflache resultiert (z. B. bei den Bieliden), die 
weit ausgedehnter ist, als sie nach der GréBe der Beobachtungsfehler sein 
diirfte. Das 148t sich nur dadurch erkliren, da8 diese Sternschnuppen 
nicht in zueinander streng parallelen Bahnen und nicht mit gleicher Ge- 
schwindigkeit zur Erde kommen, wie oben bei der Definition des Radianten 
vorausgesetzt wurde. 
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Unsere Kenntnisse iiber die Verteilung der scheinbaren Radianten sind 
auch heute noch recht mangelhaft. Das riihrt davon her, da fast alle Beob- 
achter in mittleren nérdlichen geographischen Breiten tatig waren. Die 
siidliche Himmelshalbkugel ist daher noch gar nicht, die Gegend um die 
Ekliptik, in der sich der Apex befindet, noch dirftig érforscht. Ferner waren 
die meisten Beobachter nur in den Stunden vor Mitternacht, wo der Apex 
gerade in unterer Kulmination ist, in Wirksamkeit. Es ist auch unméglich, 
Sternschnuppen nahe bei der Sonne oder im Gebiete der Dammerung zu 
beobachten. Die Verteilung der scheinbaren Radianten nach Rektaszension 
und Deklination hat Denning auf Grund des in seinem Generalkatalog ent- 
haltenen Materials untersucht und folgende Zahlen gefunden. 


Verteilung in AR Verteilung in Dekl. 


AR Zahl Dek. “| Zahl 
1°— 30° 515 — 19° bis — 10° 139 
31— 60 763 —— S9l- 0 185 
61— 90 416 tel eta () 287? 
91—120 347 +11 =, + 20 500 

121—150 280 Pts eo 30 581 
151—180 233 + 31 ,, + 40 566 
181—210 201 + 41 ., + 50 654. 
211—240 261 + 61 -,, + 60 767 
241—270 295 + 61 ., + 70 338 
271—300 353 + 71 ,, +80 192 
301——330) 1) 348 + 81 ,, + 90 56 


331—360 355 


Uber die Verteilung der wahren Radianten ist so gut wie nichts be- 
kannt. Schiaparelli hat unter Annahme einer gleichformigen Verteilung der 
wahren Radianten untersucht, wie sich die der scheinbaren gestalten 
wiirde, und dabei eine leidlich gute Ubereinstimmung mit den beobachteten 
Verhaltnissen gefunden. 

In gewissen Teilen des Himmels zeigen die scheinbaren Radianten das 
Bestreben, sich gruppenweise anzuordnen, aber der von diesen Gruppen 
eingenommene Raum ist so beschrankt, daB obige Folgerung Schiaparellis 
dadurch nicht hinfallig wird. Einige dieser Gruppen von Radianten zeigen 
ein merkwiirdiges, bisher noch nicht aufgeklartes Verhalten. In den Zeiten, 
wo die Radianten gewisser groBer periodischer Schwirme ihre Haupttitigkeit 
entfalten, beginnen einige ihnen benachbarte Radianten gleichfalls in auBer- 
gewohnliche Tatigkeit zu treten. Man nennt letztere parasitare oder 
Nebenradianten. Eine solche Gleichzeitigkeit kann aber keine Wirkung 
des Zufalls sein. Vielleicht gehéren diese in Ort und Zeit eng verbundenen 
Radianten einem gemeinsamen System an. Hierher gehoren z. B. die Radi- 
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anten, welche dem der Perseiden benachbart sind und ihre verstarkte Tatig- 
keit gleichzeitig mit ihm entfalten. Im Gegensatz dazu tritt der November- 
schwarm isoliert und ohne Beziehung zu anderen Radiationen auf. 

Die Periodizitaéten. Der groBartige Sternschnuppenfall vom No- 
vember 1833 hatte das allgemeine Interesse auf das héchste erreet, und dieses 
hielt auch noch einige Jahre an. Zahlreiche Astronomen und Nichtastronomen 
in Europa und Nordamerika widmeten sich der Beobachtung der Stern- 
schnuppen mit groBem Eifer. Aber auch die Theorie machte Fortschritte. 
Boguslawski der Altere (1839) und wenige Wochen spater Erman und schlie8- 
lich §. C. Walker (1841) arbeiteten Methoden zur Bestimmung der Bahnen 
dieser Himmelskérper aus und wendeten sie auf die Perseiden und Leoniden 
an. Ersterer und letzterer benutzten hierbei die beobachteten Geschwindig- 
keiten, die freilich so fehlerhaft waren, daB die Resultate ganz illusorisch 
wurden. Erman machte dagegen zur Bahnbestimmung der Perseiden ver- 
schiedene Hypothesen tiber den Betrag der kosmischen Geschwindigkeit, 
unter anderen als Grenzfall auch die, daB sie parabolisch sei, d. h. etwa das 
1.4fache der Erdgeschwindigkeit, also 42 km, betrage. Hierdurch kamen 
seine Rechnungen nun schon der Wahrheit sehr viel niher. Die Perseiden 
muBten nach Ermans Rechnungen eine sehr stark gegen die Ekliptik geneigte 
Bahn besitzen und sich auSerdem riicklaufig bewegen, wenigstens wenn 
man fiir sie eine Umlaufszeit von iiber 7 Monaten annahm. Quetelet hatte 
aber nun inzwischen (1836) erkannt, da die Perseiden eine jahrliche Periode 
des Erscheinens besitzen. Um dieser Tatsache gerecht zu werden, nahm 
Erman an, daB die Perseiden nicht eine die Sonne umlaufende Wolke sind, wie 
Olmsted geglaubt hatte, sondern daB diese Korper auf einen um die Sonne 
gelegenen elliptischen Ring gleichférmig verteilt sind, der die Erdbahn an der 
Stelle schneidet, an welcher sich die Erde zur Zeit des Perseidenfalles im 
August jeden Jahres befindet. Die Perseiden bilden also einen Meteorring 
um die Sonne, ahnlich dem aus kleinen Kérpern bestehenden Ring des 
Saturn. Ihre jahrliche Periode hangt gar nicht von der Umlaufszeit der ein- 
zelnen Kérper um die Sonne ab. Das war ein wesentlicher Fortschritt in der 
Erkenntnis des Sternschnuppenphanomens, denn gerade die Periodizitaten, 
die zeitliche und die der Intensitaét, bereiteten den Astronomen damals die 
allergré8ten Schwierigkeiten und verleiteten sie vielfach zu Fehlschliissen. 
Wohl hatte man erkannt, daB gerade das Vorhandensein dieser Periodizitaten 
als letztes Glied in der Kette des Beweises, da8 die Sternschnuppen kosmische 
Korper seien, wie etwa die Kometen, von ganz besonders groBer Wichtigkeit 
ist. Beispielsweise sagt 1839 Bessel: ,,So wie unsere Ansichten von den 
Sternschnuppen durch Brandes und Benzenberg geworden sind, mu8 man 
_ geneigt sein, eine periodische Erscheinung derselben in ungewoéhnlich groBer 
Zahl als zum Weltsystem selbst gehérig zu betrachten. Die Aussicht auf 
eine Entdeckung dieser Art, welche die Sternschnuppen zu eréffnen scheinen, 
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macht sie zu Gegenstinden der Aufmerksamkeit des Astronomen und 
fordert diesen auf, auch ihre nihere Untersuchung als nicht auBer seinem 
Kreise liegend zu betrachten.“ 

Der Gedanke von Erman, daf man die jahrliche Wiederkehr der Stern- 
schnuppen nicht durch die Umlaufszeit der Meteore um die Sonne zu erklaren 
brauche, wurde damals wohl nicht geniigend beachtet und jedenfalls auf 
die Leoniden nicht angewendet. Diese verhielten sich freilich auch anders 
als die Perseiden. Nach dem gewaltigen Schauer von 1833 zeigten sich die 
Leoniden nimlich auch am 13. November der folgenden Jahre, aber ihre 
Zahl lieS sich nicht mit der vom Jahre 1833 vergleichen, vielmehr wurde 
sie rasch von Jahr zu Jahr kleiner, und seit 1840 schien das Phinomen fast 
erloschen zu sein. Trotzdem schlo8 man aus diesem Verhalten, daB die Periode 
der Leoniden ein Jahr oder weniger betrage, konnte sich freilich aber nicht 
erklaren, wodurch die selten erfolgten groBen Falle entstanden. In dieser 
Beziehung anderte sich auch nichts, als man 1837 anfing, Aufzeichnungen 
iiber Sternschnuppenfalle in den alten Annalen und Chroniken aufzusuchen 
und eine nicht geringe Ausbeute dabei erhielt. Boguslawski, Quetelet, Herrick, 
Chasles und Biot veréffentlichten Verzeichnisse solcher alten Falle. Es zeigte 
sich wohl, daB in gewissen Monaten, so namentlich auch im November, 
besonders haufig groBe Fille gesehen worden waren, sie fielen aber in verschie- 
denen Jahren meist nicht auf dieselben Tage. So verspateten sich z. B. die 
Novemberfalle in 100 Jahren um drei Tage, und das ergab zu der einen Schwie- 
rigkeit noch eine neue. Die Liésung des Ratsels gliickte erst 1863 dem ameri- 
kanischen Astronomen H. A. Newton, und damit nahern wir uns der klas- 
sischen Zeit der Meteorastronomie, die an die Namen von H. A. Newton 
und Schiaparelli gekniipft ist. Woh! hatte man in den zwanzig dazwischen 
liegenden Jahren das Interesse an diesen Himmelsk6rpern niemals verloren, 
insbesondere reiches Beobachtungsmaterial gesammelt, aber ein prinzipieller 
Fortschritt war doch nicht erzielt worden. Jetzt folgte in wenigen Jahren 
die fast restlose Aufklirung des Meteorproblems. 

Newton erkannte, da die Wiederkehr eines Schwarmes dann erfolgen 
miisse, wenn die Erde wieder an diejenige Stelle ihrer Bahn gelangt, in der 
sie sich zur Zeit des vorhergehenden Sternschnuppenfalles befand. Die Riick- 
kehr der Erde an diese Stelle hingt aber vom siderischen und nicht vom 
tropischen Jahr ab, auf welchem unsere Kalender beruhen. Da das siderische 
Jahr um 07014 langer als das tropische ist, so mu sich das Sternschnuppen- 
phaénomen in 70 Jabren um einen Kalendertag verspaten, vorausgesetzt, 
da8 der Schnittpunkt der Bahn des Schwarmes mit der Erdbahn (der Knoten 
der Meteorbahn) fest bleibt. Unter Beriicksichtigung dieser Erkenntnis 
konnte Newton zeigen, da die alten Erscheinungen der meisten Schwarme, 
z. B. der Perseiden, in der Tat fast genau auf dasselbe Datum fallen. Nur 
der Novemberschwarm, der sich fast um ein Jahrtausend zurickverfolgen 
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heb, verhielt sich auch jetzt noch abweichend; die heliozentrischen Lingen 
der Erde in ihrer Bahn zu den Zeiten der Novembersternschnuppenfille 
wachsen naimlich genau proportional der Zeit und zwar um den Betrag von 
1'7 pro Jahr, d.h. der Knoten der Novembermeteorbahn bewegt sich jahrlich 
um den Betrag von 1‘7 auf der Ekliptik fort. Die Halfte dieses Betrages 
wird durch die Prazession erzeugt, die andere Halfte mu8 von planetarischen 
Stérungen der Novembermeteore herriithren. Dieses Vorriicken hatte iibrigens 
Boguslawski bereits 1839 gefunden, und er und Humboldt schlossen daraus, 
da8 sich die Novembermeteore notwendigerweise riicklaufig bewegen miissen. 
Die Hauptsache war aber, daB sich in den so verbesserten Daten auBer der 
jahrlichen Periode deutlich noch ein Zyklus von etwa 1/, Jahrhundert zeigte, 
und dafi wahrend eines Zeitraumes von 2 bis 3 Jahren gegen Ende eines jeden 
solchen Zyklus ein gro8er Fall eingetreten war. Damit hatte Newton die 
Periode der groSen Novemberfalle gefunden. Wohl hatten bereits Olbers 
(1837) und Herrick (1838) diesen Zyklus der groBen Fille vermutet und 
eine reiche Wiederkehr der Leoniden fiir das Jahr 1867 als wahrscheinlich 
bezeichnet, aber diese Vermutung der beiden Astronomen war ganz der Ver- 
gessenheit anheimgefallen. _ 

Newton wies nun in scharfsinniger Weise nach, da8 sich dieser Zyklus 
nicht durch die Annahme eines geschlossenen Ringes gleichférmig dicht 
verteilter Korper erklaren lasse, wie das Erman fiir die Perseiden gefunden 
hatte; aber das Erscheinen der Leoniden in anderen Jahren, als in den zwei 
bis drei Jahren um das Maximum herum, zeigte doch, da8 ein Ring als wahre 
Form der Gruppe anzusehen ist. Es mu8 aber in einem kleinen Teil des 
Ringes eine starke Anhaufung, eine Wolke von kleinen Kérpern vorhanden 
sein, wahrend auf dem iibrigen Teil nur wenige Nachziigler verstreut sind. 
Die Wolke selbst konnte nicht in ihrer ganzen Ausdehnung gleich dicht sein, 
da in den Jahren kurz vor und kurz nach einem der groBen Fille die Zahl 
der Meteore immer noch wesentlich gré8er ist als zu anderen Zeiten. Ferner 
muB8 die Wolke nur eine sehr geringe Dicke haben, da die Dauer der groBen 
Novemberfalle nur 8 bis 9 Stunden betragt. Die Erde trifft mit der Wolke 
durchschnittlich alle 331/, Jahre zusammen. Zu anderen Zeiten hat sie noch 
nicht den Kreuzungspunkt erreicht oder ihn schon tiberschritten, und ein groBer 
Fall kann dann nicht eintreten. In der Tat sind nun alle beobachteten Higen- 
tiimlichkeiten der Novembermeteore durch diese Untersuchung Newtons 
erklart. Er schloB sie mit der Vorhersagung der Wiederkehr des Schwarms 
fiir das Jahr 1866. Und in der Tat traf die Erscheinung in der Nacht vom 
13. zum 14. November dieses Jahres in einer alle Erwartung tibersteigenden 
GroBartigkeit ein. Die Zahl der Sternschnuppen, die um 2 Uhr nachts, als das 
Phanomen das Maximum seiner Intensitat erreichte, vom Kopfe des Lowen aus 
nach allen Richtungen schossen, konnte man nur ungefahr und nach Tausenden 
schitzen; sie fielen wie ein feuriger Regen. Dabei stieg die Intensitat sehr rasch 
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an und sank fast ebenso rasch wieder. In den beiden nachsten Jahren wieder- 
holte sich der Schauer und zwar besonders groBartig 1868 in Nordamerika. 

Trotz des richtigen Eintreffens der Erscheinung und ihrer sorgfaltigen 
Beobachtung im einzelnen blicb man doch tiber die Form und GriéSe der 
Bahn, speziell tiber die Umlaufszeit des Schwarms um die Sonne, in Un- 
sicherheit. Newton hatte diese nicht definitiv bestimmen kénnen, sondern 
nur gezeigt, daB sie einen von fiinf Werten haben miisse. Der gréBte und 
zugleich natiirlichste war der von 331/, Jahren, der gleich dem durchschnitt- 
lichen Intervall zwischen den einzelnen groBen Schauern ist. Die Umlaufs- 
zeit konnte aber auch viel kiirzer und selbst nur 1 Jahr 11 Tage sein. In 
letzterem Falle wire z. B. der Schwarm, den Humboldt am 12. November 
1799 sah, im Jahre 1800 erst am 23. November an den Kreuzungspunkt von 
Meteor- und Erdbahn gekommen, nachdem die Erde diesen schon 11 Tage 
passiert hatte. Indem er nun jedes Jahr 11 Tage spater die Stelle erreicht 
hatte, wiirde er 33 Umlaufe in 34 Jahren gemacht und gegen Mitte November 
1833, wie in der Tat beobachtet, durch Zusammentreffen mit der Erde zu 
einem neuen Sternschnuppenfall Anlafi gegeben haben, und ebenso wirde 
es sich dann spater verhalten. . 

Aus der Veranderung, welche die Position des Knotens der Bahn zeigte, 
und die kaum eine andere Ursache als die Anziehung der Planeten haben 
konnte, war indessen, wie Newton bemerkte, ein Schlu8 auf die wahre Um- 
laufszeit moglich. Adams in Cambridge (England) fithrte 1867 die hierzu 
nétigen Rechnungen durch und bewies, da in der Tat die Knotenbewegung 
durch keine andere Bahn als die langgestreckte Ellipse von 331/, Jahren 
Umlaufszeit erklart werden konnte. 

Beziehungen zwischen Meteoren und Kometen. Dab zwischen 
Kometen und Meteoren eine gewisse Verwandtschaft bestehe, hatte schon 
Chladni vermutet und 40 Jahre spater dann Kirkwood vollstaéndiger und 
in einer Weise ausgesprochen, die unseren heutigen Vorstellungen ziemlich 
nahe entspricht. Es war aber bei Vermutungen und Konjekturen geblieben, 
und es konnte auch nicht anders sein, da alle Tatsachen fehlten, auf Grund 
deren man einen Zusammenhang der Bahnen beider Erscheinungsformen 
hatte mit Sicherheit nachweisen kénnen. Freilich zeigte der Umstand, daB 
gewisse Meteorbahnen eine sehr grobe Neigung gegen die Ekliptik besitzen 
(worauf schon Erman aufmerksam gemacht hatte), und da® ferner manche 
Meteorstréme, wie die des August und des November, sich ‘riickliufig be- 
wegen, dai die Sternschnuppen nicht gleichen Ursprungs wie die Planeten 
sein, sondern Verwandtschaft mit den Kometen haben kénnten. Ein Zu- 
sammenhang beider Erscheinungen wurde dadurch zwar wahrscheinlicher 
als frither, war aber doch noch nicht bewiesen. Immerhin bildeten diese 
Tatsachen Momente, welche weitere Forschungen wesentlich erleichtern und 
die Aussichten auf besondere Erfolge vermehren muBten. 
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Von diesen Ideen ausgehend, verglich Schiaparelli 1866 seine fiir die 
Augustmeteore (Fig. 186) berechnete Bahn mit bekannten Kometenbahnen, 
und bald bemerkte er, das zwischen den Perseiden und dem hellen Kometen 
von 1862, dessen Bahnelemente Oppolzer berechnet hatte, eine merkwiirdige 
Ubereinstimmung herrschte, wie folgende Zusammenstellung beweist. 


Perseiden Komet 1862 [II 
Durchgang durch das Perihel 1866 Juli 23.6 1862 August 22.9 
Linge des Perihels 348° 38’ 344° 42’ 
Lange des Knotens 138 16 137 27 
Neigung 64 3 66 26 
Periheldistanz 0.964 0.963 
Umlaufszeit (Jahre) 108? 119.6 
Bewegung riicklaiufig 


Die scheinbar gro8e Differenz in der Umlaufszeit verliert ihr Auffallendes, 
wenn wir das frither tiber langgestreckte Ellipsen und Parabeln Gesagte 
beriicksichtigen. Schiaparelli hat iibrigens die Bahnelemente unter der Vor- 
aussetzung einer parabolischen Bahn abgeleitet und die Umlaufszeit aus 
Beobachtungen iiber besonders reiche August-Sternschnuppenfalle zu er- 
mitteln gesucht. Dieser Entdeckung folgte schnell eine weitere. Kaum hatten 
Leverrier und Schiaparelli Anfang 1867 ihre Bahnelemente des November- 
Sternschnuppenstromes bekannt gemacht, als zu gleicher Zeit mehrere Astro- 
nomen auf die merkwiirdige Ahnlichkeit hinwiesen, die zwischen diesen und 
den Bahnelementen des von Tempel 1866 entdeckten, damals soeben von 
Oppolzer berechneten teleskopischen Kometen stattfand. Im folgenden 
geben wir die Bahnelemente der Leoniden oder des Novemberstromes nach 
der spateren Rechnung Schiaparellis und die des Kometen 1866 I nach 
Oppolzer. 


Elemente Leoniden Komet 1866 ] 
Durchgang durch das Perihel November 10.09 Januar 11,16 
Linge des Perihels 56° 26’ 60° 28’ 
Linge des Knotens 231 28 231 26 
Neigung 17 44 17 18 
Exzentrizitit 0.905 0.905 
Periheldistanz 0.987 0.976 
Umiautszeit (Jahre) 33.25 33.18 
Bewegung riicklaufig 


Mit Riicksicht auf die relativ groBe Unsicherheit, die mit der Berechnung 
einer Meteorstrombahn stets verbunden ist, war die Ubereinstimmung der 
Elemente wahrhaft iiberraschend zu nennen, und man konnte kaum zweifeln, 

daB die November-Meteore in der Bahn des Tempelschen Ko- 
' meten von 1866 einhergingen, und daB, die Teile, welche als Komet 
erschienen, dem Schwarm der Leoniden vorangingen und 10 Monate friiher 
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das Perihel passierten (vgl. Fig. 187). Die Figur 188 zeigt die raumliche 
Lage der Bahnen der Perseiden und der Leoniden bzw. der entsprechenden 
Kometen gegen die Erdbahn. 
Woes Ein drittes Beispiel der Beziehungen 
* von Meteoren zu Kometen bieten die gro- 
\ Ben Sternschnuppenfalle vom 27. Novem- 
\ ber 1872 und vom 27. November 1885 
\ _ (Andromediden oder Bieliden) und der 
/ Bielasche Komet. Wie oben bereits be- 
| | richtet wurde, teilte sich der Bielasche 
| Komet Ende 1845 in zwei Teile, welche bei 
der nichsten Erscheinung in groBerem Ab- 
Neplun 


Ves Meee ie et ao ma Lo 


Bah WU ZOE LES ~~ Tran lus 
tn ee Oe 
/ 


(4 


Uraniis 


nliche \ Bahn der Meteore 
/ 
ber Meteo, 


Saturn 
en = . i CT ae 


ae oe 
ovem 


W., 
A. 
I 


Wahrsche? 


Sat urn 
Tae 7 a. 4 


\ Suptle, z \ 
alae ca tae ee 


= 
der 


Juptle y- 


pre bap 
3 2 


Fig. 186. Bahn der August-Meteore. Wig. 187. Bahn der November-Meteore. 


stande voneinander wieder sichtbar waren, aber spaterhin nicht mehr gesehen 
worden sind. Bielas Komet konnte der Erde unter Umstanden sehr nahe kom- 
men, da letztere seine Bahn Ende November jedes Jahres beinahe kreuzt. Um 
diese Zeit fallt, wie schon linger bekannt war, jahrlich eine nicht unbedeutende 
Zahl Sternschnuppen, deren Radiationspunkt in der Andromeda liegt. Ver- 
schiedene Astronomen kamen nun auf den Gedanken, dai zwischen diesen 
Sternschnuppen und Bielas Kometen ein physischer Zusammenhang bestehe; 
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d’Arrest machte darauf aufmerksam, da® zwischen den ungewohnlich reichen 
Sternschnuppenfallen, die Anfang Dezember 1798 und 1838 beobachtet 
wurden, gerade sechs Umlaufe des Bielaschen Kometen liegen, und Wei8 
fand, daB, wenn Meteore aus der Bahn dieses Kometen die Erde treffen 
sollten, ihr Radiant mit dem fiir die Sternschnuppen aus direkter Beobachtung 
gefolgerten fast identisch sein miisse. Die Berechnung der Bahn des ver- 
schwundenen Bielaschen Kometen hatte ergeben, daB8 er im Jahre 1872 
Anfang September den Kreuzungspunkt seiner Bahn und der Erdbahn (und 


Fig, 188, Bahnen der Kometen 1862 III (August-Meteore) 
und 1866 I (November-Meteore) im Raume. 


zwar den niedersteigenden Knoten) passiere. Nahm man an, da8 seine Be- 
standteile sich noch mehr lings der Bahn zerstreut hatten, so war es sehr 
wahrscheinlich, daB die Erde, die am 27. November sehr nahe am nieder- 
steigenden Knoten vorbeiging, an diesem Tage noch auf die Reste des Kometen 
treffen wiirde. Diese Annahmen fanden ihre tatsachliche Bestatigung, indem 
wirklich am 27. November 1872 ein Sternschnuppenfall sich ereignete, der 
zwar nicht an Helligkeit, aber an Zahl der einzelnen Meteore den Vergleich 
- mit den friiheren Novembererscheinungen sehr wohl aushielt, wahrend der 
Sternschnuppenfall vom Jahre 1885 an Grofartigkeit nur mit dem Phanomen, 
welches der Leonidenschwarm bietet, verglichen werden kann, der Stern- 
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schnuppentfall vom 23. November 1892 dagegen wieder weniger reich war. 
Die Elemente der Bieliden und des Kometen Biela sind: 


_ Bieliden Komet Biela (1866) 
Perihellinge 108° 16’ 109° 40’ 
Linge des aufst. Knotens 245 57 245 46 
Neigung aS) L222, 
Periheldistanz 0.858 0.879 
Umlaufszeit (Jahre) 6.6 6.69 
Bewegung rechtliufig 


Einen vierten Fall von Zusammengehorigkeit fanden 1867 gleichzeitig 
J. G. Galle und Wei8; beide erkannten die starke Ahnlichkeit der Bahn- 
elemente der um den 20. April herum sichtbaren Lyriden (Radiant in der 
Leier) mit denen des Kometen 1861 I. Die Elemente der Lyriden nach Galle 
und die des Kometen nach Oppolzer sind naimlich: 


Lyriden Komet 1861 I 


Perihellinge 236° 248° 
Knotenlange 30° 30° 
Neigung 89° 80° 
Periheldistanz 0.955 0.920 
Exzentrizitit 0.983 0.983 
Umlaufszeit _ 415 Jahre 
Bewegung rechtliufig 


Ks ist begreiflich, daB diese vier Beispiele eines unleugbaren Zusammen- 
hanges von Kometen und Sternschnuppen die Astronomen veranlaBte, 
eifrig nach weiteren zu suchen. Insbesondere- WeiB (1868) und spater (1878) 
A.S. Herschel durchmusterten die Verzeichnisse der Kometenbahnen, um 
diejenigen Kometen herauszusuchen, deren Bahnen der Erde nahe kommen 
und gleichzeitig Radianten ergeben, die von den beobachteten nicht weit 
abliegen. Beide fanden in der Tat eine groBe Zahl solcher Kometen, bei 
denen auBberdem auch die Zeit des Durchganges durch den Knoten mit der 
Zeit bekannter Radiationen nahe ibereinstimmte, aber zweifelsfreie 
Koinzidenzen, wie die vier bekannten, resultierten nicht. Erst in der heutigen 
Zeit konnte man ihnen noch zwei neue hinzufiigen. Denning, Olivier und 
Hoffmeister wiesen darauf hin, daB die im Mai (Maximum Mai 6) sicht- 
bar werdenden Aquariiden (Radiant bei 1 Aquarii) Bahnelemente besitzen, 
die nicht sehr verschieden von denen des Kometen Halley sind. Wie die 
folgende Tabelle!) zeigt, ist die Ubereinstimmung nicht so auffallend, wie 


1) In dieser Tabelle sind, im Gegensatz zu den anderen, die Neigung und die Perihel- 
linge nach der neuen Zablweise gegeben, welche nicht, wie die alte, zwischen riicklaufiger 
und rechtliutiger Bewegung unterscheidet, sondern die Neigung von 0° bis 180° durchzahlt. 
Es ist in dieser Tabelle somit ¢ = 180° —%, 7 =2 94 — 1,7 — QL = w = 360° — wy, 
WO Wo, % und 7) Abstand des Perihels vom Knoten, Neigung und Perihellinge nach der 
alten Ziblweise sind. 
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Mai-Aquariiden nach 
Olivier | Hoffmeister 


Bahn des Halleyschen Kometen 
nach Cowell und Crommelin 


Knotenlinge 570 469 | 450 
Neigung 162° 163° | 163° 
Perihellange 169° 149° 145° 
Exzentrizitit 0.967 0.966 | 0.967 
Periheldistanz 0.587 0.626 | 0.695 


bei den altbekannten Schwarmen, ja die Distanz zwischen.Erde und Komet 
beim Durchgang des Kometen durch den Knoten betragt sogar 0.16 Erd- 
bahnradien, aber die plotzliche, 1910 erfolgte Steigerung der Tatigkeit des 
Radianten spricht doch fiir ene Zusammengehdérigkeit. Es ist anzunehmen, 
dai der mit dem Kometen Halley verbundene Aquariidenschwarm eine sehr 
bedeutende Breite besitzt, so da die Erdbahn zwar keinen Schnittpunkt 
mit der Kometenbahn aufweist. die Erde selbst aber doch durch einen Teil 
des Schwarmes hindurchgeht. 

Ganz ahnlich ist die Sachlage bei den Ende Juni aus einem Radianten 
zwischen 7 und ¢ Ursae majoris kommenden Sternschnuppen, welche sich, 
wie Olivier und Denning fanden, nahe-in der Bahn des Pons-Winneckeschen 
Kometen bewegen. Wir geben fiir sie keine vergleichende Zusammenstellung 
der Elemente, da die des Schwarmes noch nicht definitiv bestimmt sind. 
Der Komet gehort zu der Familie des Jupiter, und er hat namentlich zwischen 
1858 und 1909 sehr erhebliche Stérungen durch diesen erlitten, wobei haupt- 
sichlich die groBe Halbachse vergréBert wurde. Erst durch diese Veranderung 
ist ein Zusammentreffen der Erde mit dem Schwarme erméglicht worden, 
und tatsachlich hat sich letzterer 1916 zum ersten Male gezeigt. So kénnen 
durch die Einwirkung der Planeten nicht nur Schwarme aus ihrer Bahn 
derartig abgelenkt werden, daf sie nicht mehr mit der Erde zusammentreffen, 
wie das z. B. fiir die dichten Stellen der Leoniden und der Bieliden der Fall 
ist, sondern auch neue sichtbar werden. 

Aus dem Zusammenhang der Sternschnuppenschwarme mit Kometen 
hat man nun sehr weitgehende Schliisse gezogen. Schiaparelli hatte solche 
zunachst vermieden, aber Wei machte geltend, daB die Meteorstraéme so 
diinn bevélkert sind und die durchschnittliche Masse der einzelnen Kérper 
so klein ist, daB die inneren Anziehungen in einer solchen Meteorwolke 
nicht der zerstreuenden Wirkung der benachbarten Fixsterne stand halten, 
eine solche Wolke also im Fixsternraume gar nicht existieren kann. Man 
claubte nimlich damals noch, da die Kometen mit parabolischen Bahnen 
nicht Glieder unseres Sonnensystems seien, sondern aus dem Weltenraume 
kamen. WeiB sieht also die Kometen nicht als Geschwister der Stern- 
- schnuppenschwarme an, sondern als die Urkérper, durch deren Zerfal! inner- 
halb des Sonnensystems sich nach und na¢th erst Meteorstrome bilden. 
Die parabolische Bahn des Kometen mu8 daher durch die Stérungen eines 
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Planeten in eine elliptische umgewandelt werden, bevor die Zerstreuung 
eintritt, weil der stérende Planet sonst nur einen einzelnen, geringfiigigen 
Teil des Stromes in eine neue Bahn lenken konnte. Schiaparelli schloB 
sich nun diesen Anschauungen ganz an und baute sie weiter aus, indem er 
untersuchte, wie die Auflésung eines Kometen vor sich geht. 

Betrachten wir einen Kometen als eine Art ,,kosmische Wolke von 
kugelférmiger Gestalt, so wird eine Auflésung dieser Wolke, eine Ausein- 
anderziehung und Trennung in einzelne Partikeln dann beginnen, wenn 
die Annaherung an die Sonne bzw. einen Planeten so groB wird, da deren 
Anziehung auf die niheren Teile der Wolke bedeutend gréSer ist als auf 
die entfernteren und zugleich der Unterschied dieser Anziehungen gréBer 
wird als die im System des Kometenkérpers selbst bestehenden Attraktionen. 
Zunichst werden die auBeren, lockeren Teile, allmahlich auch die inneren, 
dichteren sich abtrennen und in Bahnen weiterziehen, die von der des ur- 
spriinglichen Kérpers oder des schlieBlich iibrig bleibenden Kernes ver- 
schieden sind. Die Materie der Kometenwolke wird sich also allmahlich 
zerstreuen, einen immer gréBeren Teil der Bahn einnehmen, und wenn diese 
elliptisch ist, sie im Laufe der Zeit ganz ausfiillen und Veranlassung zu Stern- 
schnuppenfallen geben, wenn sie die Erdbahn kreuzt. Im allgemeinen wird 
hiernach der Grad der Zerstreuung einen MaSstab fiir das Alter der kome- 
tarischen Wolke oder doch fiir die Zeit, waihrend der der Komet unserem 
Sonnensystem angehort, bilden. Durch Einwirkung von Planeten, denen der 
Komet nahe kommt, kann die Zerstreuung beschleunigt werden, aber es. 
kénnen auch sekundire Anhaufungen von Materie auftreten. 

Ks hat sich wenigstens der Beginn einer solchen Auflésung von Kometen 
mehrfach gleichsam vor unseren Augen vollzogen. So wurde oben bereits 
erwahnt, daB der Bielasche Komet sich vor seiner ganzlichen Auflésune 
geteilt hat; aber noch interessanter ist der Fall des groBen Kometen 1882 IT, 
welcher.der Sonne ganz besonders nahe kam. Er teilte sich in vier Teile, 
deren Umlaufszeiten zwischen 671 und 955 Jahre betragen. AuSerdem 
konnte man wihrend mehrerer Wochen kleine Nebelgebilde sich vom Ko- 
meten ablésen sehen, welche rasch wieder verschwanden. Ein weiterer Fall 
ist der Komet Brooks (1889 V), welcher in Begleitung von vier Teilkometen 
erschien, diese aber verloren hatte, als er 1896 wieder sichtbar wurde. Die 
Zerteilung dieses Kometen wurde im Jahre 1886 durch Jupiter hervor- 
gerufen, an dem er damals so nahe vorbeiging, da er dessen Satellitensystem 
durchwanderte. 

Es mag hier noch betont werden, dai die Auflésung der Kometen in 
Meteorstréme und die Bildung von Kometenschweifen keineswees identische- 
oder auch nur miteinander zusammenhangende Erscheinungen sind. Bei 
der Auflésung des Kometen bildet sich ein diinner, sozusagen fadenformiger 
Strom, wahrend bei der Schweifbildung Gebilde von sehr bedeutendem 
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Querschnitt entstehen. Das ganze Phinomen der Radiation, nach welchem 
die Bahnen aller beobachteten Meteore nach einem Punkte oder doch wenig- 
stens einem eng begrenzten Raume zu konvergieren scheinen, setzt eine 
solche fadenférmige Beschaffenheit des Meteorstroms voraus. Weiterhin 
wiirde die auBerordentlich geringe Masse der Kometenschweife bei weitem 
nicht zur Bildung eines Meteorschwarmes geniigen. 

Der Theorie von Wei und Schiaparelli tiber die Entstehung der Stern- 
schnuppenschwarme aus Kometen stimmten die Astronomen ganz allgemein 
zu, und sie galt lange Zeit geradezu als Dogma. Es kann wohl auch kaum 
bezweifelt werden, da8 einzelne Schwarme auf diese Weise entstanden sind, 
besonders nachdem Luce Picart und Callandreau von neuem und auf streng 
mathematische Weise gezeigt haben, daB in der Tat durch die Anziehung 
der Sonne der Zerfall eines Kometen und die Zerstreuung seiner Materie 
auf einen Ring méeglich ist; aber daB alle Schwarme von Kometen abstammen, 
kann nach dem jetzigen Stande der Kenntnis nicht mehr als wahrscheinlich 
gelten. 

Die Hauptbedenken gegen eine Verallgemeinerung sind folgende. Man 
kennt die Bahnen von Hunderten von Kometen, ebenso Tausende von Radi- 
anten, man miiBte daher wohl erwarten, da sich Koinzidenzen von Schwarmen 
und Kometen sehr haufig finden. Das ist aber nicht der Fall; trotz eifrigster 
Bemiihungen sind bis heute nur sechs zweifelsfreie Falle bekannt geworden. 
Soll ferner jeder Schwarm aus seinem eigenen Kometen entstanden sein, 
so kann eine Zusammengehorigkeit verschiedener Schwarme zueinander nicht 
vorhanden sein. Nun kann aber der Beobachter tiberhaupt nur diejenigen 
Schwarme wahrnehmen, durch welche die Erde bei ihrem Laufe um die 
Sonne hindurchgeht. Man wird also nur einen verschwindend kleinen Teil 
aller tiberhaupt im Sonnensystem vorhandenen Strome kennen lernen kénnen, 
und da kein Grund vorliegt, daB diese speziell um die Erdbahn herum kon- 
densiert sind, so muB die Zahl der Schwirme und folglich auch die der dazu- 
gehérigen Kometen alle Begriffe tibersteigend gro sein, selbst wenn man 
zugibt, daB viele in den Verzeichnissen enthaltene Radianten nur infolge 
ungenauer Beobachtungen als voneinander verschieden gefunden wurden, 
in Wirklichkeit aber identisch sind. Das Vorhandensein einer so enormen 
Zahl von Strémen und zugehérigen Kometen ist aber ganz unwahrscheinlich. 

Zu diesen allgemeinen Bedenken kommen nun noch nicht minder ernste 
Schwierigkeiten bei der Erklérung von beobachteten Einzelheiten der 
Schwirme. Die unzweifelhaft vorhandenen Beziehungen zwischen Haupt- 
und parasitaren Radianten, die sukzessive Anderung der Bahnelemente der 
Meteore in den lang andauernden Radiationen, vor allem aber die lange Dauer 
‘der Radiation selbst lassen sich nicht ohne Hinzunahme weiterer Hypo- 
thesen aus der WeiB-Schiaparellischen Theorie herleiten. Wir sahen oben, 
daB sich bei der Auflésung eines Kometen ein nahezu fadenformiger Strom 
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bilden muB. Nun haben aber gewisse Schwarme, z. B. die Perseiden, sehr er- 
hebliche Querdimensionen, da die Erde zur Durchquerung des Stromes 
Wochen braucht. Man suchte in der anziehenden Kraft eines oder mehrerer 
Planeten auf die Kérper des Stromes die Ursache dieser Verbreiterung, aber 
Schulhof zeigte, daB gerade bei den Perseiden eine solche Erklarung nicht 
méglich ist, da dieser Strom zu keiner Zeit irgendwelche erheblichen Sté- 
rungen erleiden kann. Der Perseidenschwarm mu8 daher von Anfang an 
diese groBe Breite besessen haben. Bei der Gegeniiberstellung der bei den 
anderen alten Schwaérmen beobachteten Tatsachen mit der Hypothese der 
langsamen Auflésung eines Kometen in einen Strom kam aber Schulhof zu 
dem Resultat, daB sich hier keine unlésbaren Widerspriiche finden, die Hypo- 
these vielmehr zur Erklarung ausreicht. 

Die Schwierigkeiten der Theorie von Weib-Schiaparelli suchte Bredichin 
durch eine andere Hypothese zu beheben, und sie soll wenigstens kurz erwahnt 
werden, obwohl auch sie eine restlose Darstellung der beobachteten Erschei- 
nungen nicht gibt und auSerdem eine allgemeine Anerkennung nicht ge- 
funden hat. Bredichin sieht den Ursprung der Schwarme ebenfalls in den 
Kometen und zwar in den anomalen Schweifen derselben. Diese bestehen 
aus gréBeren Kérperchen, deren Abtrennung vom Kometen selbst nach 
Bredichin durch eine Art von Sto8 erfolgen soll, nach welchem sie Bahnen be- 
schreiben, die von der des Kometen, je nach der GréSe und Richtung des 
StoBes, stark abweichen. Die periodischen Kometen werden bei jeder Riick- 
kehr zur Sonne durch ein- oder mehrmalige Kernausstrahlungen Biindel von 
Strémen mit eventuell ganz verschiedenen Formen und Dimensionen bilden, 
so daB die Erdbahn von einigen von ihnen auch dann geschnitten werden 
kann, wenn der Komet selbst ihr gar nicht nahe kommt. Diese Schwirme 
geben dann beim Zusammentreffen mit der Erde die Haupt- und Neben- 
radianten. Auch die Kérperchen in den Schwarmen brauchen nicht notwendig 
zueinander parallele Bahnen zu beschreiben, so daB statt eines Radiations- 
punktes auch eine Radiationsflache entstehen kann. Durch diese mehr oder 
minder gro%en Unterschiede der Bahnelemente der Koérperchen entstehen 
aber nach und nach Meteorringe, welche nicht nur eine gro8e Breite, sondern 
auch eine groBe Dicke erlangen und dadurch langandauernde Radiationen er- 
zeugen kénnen. 

Die Hypothese von Bredichin ist also gewissermafen eine Ergainzung der 
von Weif-Schiaparelli. Der Hauptvorteil derselben besteht darin, daB sie . 
das Vorhandensein der zahlreichen Stréme erklart, ohne da8 man gezwungen 
ist, die Existenz ebenso vieler periodischen Kometen vorauszusetzen, welche 
die Erdbahn schneiden miBten, wie es die Theorie von Wei-Schiaparelli 
verlangt. Bei n&iherer Ausfiihrung zeigt sich aber doch, da auch die Theorie 
von Bredichin, falls man die Entstehung aller Stréme durch sie erkliren 
will, auf uniiberwindliche Schwierigkeiten st68t. Es miiBten z. B. zur Er- 
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klavung der langen Radiation der Perseiden AusstoBungsgeschwindigkeiten 
der Kérperchen und damit Krafte angenommen werden, welche ganz un- 
wahrscheinlich groB sind, weshalb auch Bredichin schlieBlich Stérungen 
- durch die groSen Planeten zur Hilfe nehmen muB. Da dies aber nicht 
angangig ist, wurde oben ausgefiihrt. Der Haupteinwurf gegen die Hypothese 
ist aber der, daB anomale Kometenschweife nur Ausnahmefille sind, wahrend 
sie die Regel sein miiBten, wollte man ganz allgemein die Entstehung von 
Sternschnuppenschwarmen durch sie erklaren. Bredichin hilft sich freilich 
damit, daB er sagt, die anomalen Schweife seien meist vorhanden, aber so 
wenig dicht, da sie nicht wahrgenommen werden kénnen. 

Am besten mit allen Erfahrungen stimmt wohl die Ansicht einiger Astro- 
nomen itberein, da8 der ganze Raum des Sonnensystems von zahllosen, sich 
um die Sonne bewegenden Kérperchen erfillt ist, die Kometen und reichen 
Schwarme aber Verdichtungen und Anhaufungen in diesen Meteorwolken 
sind, die im Laufe langer Zeiten entstehen oder aber auch wieder vergehen, 
d. h. unstabile Gebilde sind. Die Meteorwolken sind also hier das Primare, 
wahrend in den Hypothesen von Wei8-Schiaparelli und Bredichin dies die 
Kometen sein wiirden. 

Bemerkungen tiber die einzelnen Schwarme. Wir wollen noch 
in Kiirze einiges Nihere titber die bekannten Schwiirme zusammenstellen. 
Die Perseiden sind der reichste und andauerndste Strom, der jedes Jahr 
in gleicher RegelmaBigkeit zu seiner Zeit sich zeigt. Die Radiation dauert 
fast 6 Wochen. Die Zahl der Meteore ist bei jeder Erscheinung nahe die 
gleiche. Schiaparelli vermutet, daB nach je 108 Jahren reichere Faille vor- 
kommen; das Maximum tritt aber dann nicht plétzlich ein, sondern halt 
20 bis 30 Jahre an. Man kennt die Perseiden seit dem Jahre 830 n. Chr. 

Die Lyriden sind jahrlich etwa 8 Tage (18. bis 24. April) lang sichtbar 
und sind meist ziemlich arm. Aber es kommen auch reichere Falle in einer 
Periode von vielleicht 12 bis 16 Jahren vor, bei denen ein einzelner Beobachter 
etwa 40 Meteore in der Stunde sieht. Diese reichen Falle, deren letzter sich 
1863 ereignete, dauern nur wenige Stunden an. Der Radiant scheint wie 
bei den Perseiden eine éstliche Bewegung zu haben, doch ist dies noch nicht ° 
sichergestellt. Man mu8 sich den Lyridenring als in der Hauptsache diinn 
bevolkert vorstellen; nur an einigen Stellen besitzt er Verdichtungen von 
verschiedener Starke. Eine Verainderung in der Linge seines Knotens hat 
sich in den 2600 Jahren, in denen man ihn kennt, nicht gezeigt. Die 
alteste bisher bekannte Erscheinung ist in China 687 vor Chr. beobachtet 
worden. 

Die Leoniden, die man seit 902 nach Chr. kennt, sind von allen Schwar- 
men bis in alle ihre Einzelheiten am besten erforscht, wie wir im Verlaufe 
der voraufgehenden Auseinandersetzungen sahen. Ks soll hier nur noch einiges 
nachgetragen werden. Leverrier hatte geglaubt, nachweisen zu kénnen, dab 
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der Komet, aus dessen Auflésung die Leoniden entspringen, im Jahre 126 
nach Chr. durch die Anziehung des Uranus in seine spatere Bahn gelenkt 
worden ist. Das scheint nach einer neueren Untersuchung von Sampson 
nicht wahrscheinlich zu sein; beide Himmelskérper standen damals um 
mehrere Erdbahnradien voneinander ab. Sampson glaubt, daB die Umwand- 
lung der Bahn erst 885 nach Chr. erfolgt ist. 

GroBes Aufsehen erregte das Ausbleiben des reichen, fiir 1899 voraus- 
gesagten Leonidenfalles; wir wollen daher an der Hand einer von WeiB ge- 
gebenen Darstellung die Griinde dieses Ausbleibens kennen lernen. Am 
Morgen des 15. November 1898 beobach- 
ae tete Wei auf dem Gipfel des Sonnwend- 
steines einen ganz ansehnlichen Leoniden- 
fall, den Vorlaufer des eigentlichen, reichen 
Falles. Es schien daher keinem Zweifel zu 
unterliegen, daB im nachsten Jahre auch 
dieser Hauptschwarm eintreffen werde, 
und es wurden Expeditionen zur Beob- 
achtung desselben ausgesandt. Wohl hatte 
Berberich!) die Stérungen dieser Haupt- 
wolke, und zwar nicht nur die sikularen, 
sondern die gesamten berechnet, welche 
die Hauptwolke wahrend der Zeit von 1866 
bis 1899 erlitten hat, und darauf hinge- 
wiesen, da diesmal durch ein Zusammen- 
treffen vieler ungiinstiger Momente der er- 
wartete Fall stark beeintrachtigt werden 
koénne. Man legte diesem Umstande aber 
nur eine geringe Bedeutung bei, weil der 

Fig. 189. Schwarm bisher trotz aller St6rungen im- 

Bahn der Leoniden 1966-21900: mer beobachtet worden war; héchstens 

rechnete man mit einer Verminderung der 

Zahl der Meteore. Der Schwarm blieb aber 1899 ganz aus, ebenso der Nach- 

laufer 1900. Erst 1901 fand ein Fall statt, der an Intensitat dem von 1898 glich. 

Soweit die Beobachtungstatsachen. Mit Hilfe der Figur 189, welche die Bahnen 

der Leoniden und der Planeten in nahe richtigem Verhaltnisse darstellt, wollen 
wir nun den Lauf dieses Stromes in der Zeit von 1866 bis 1901 verfolgen. 


1) Die Stérung der Knotenlinge betrug nach Berberich etwa 1°, was eine Verspitung 
von einem Tage als Folge gehabt hatte. Aber die starken Anderungen der Exzentrizitiit 
und der gro8en Halbachse vergré8erten sehr erheblich die geringste Distanz zwischen Erde 
und Leoniden. Wihrend diese Distanz 1866 nur 0.0065 Erdbahnradien betrug, erreichte 
sie 1899 den fast doppelt so groRen Wert von 0.0113 Erdbahnradien, 
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Der Leonidenring ist sparlich mit Korperchen besetzt, aber wir sahen 
schon, da sich auf einer Strecke von etwa 1/,) seines Umfanges eine starke 
Anhaufung, eine Wolke (I bis IV), befindet, die die reichen Falle verur- 
sacht. Diese Wolke hat ihre dichteste Stelle im ersten Drittel ihrer Lange (II); 
gegen den Anfang zu (I) nimmt ihre Dichte rasch ab, nach dem Ende zu (III) 
zuerst langsam, so daB sie bis zum zweiten Drittel noch ziemlich groB ist, dann 
aber wieder rasch abnimmt (IV). Wenn die Erde diese Wolke durchlauft, 
ereignen sich 3 bis 4 Jahre bedeutendere Falle, und zwar im ersten Jahre 
maBig reiche (Vorlaufer I), dann sehr reiche (Hauptschwarm II), im letzten 

. Jahre wieder mabig reiche (Nachlaufer IV). Die Erdbahn wurde nun 1866 
im Punkte 4 vom Hauptschwarm durchkreuzt, der 1883 in B sein Aphel 
erreichte. Er naherte sich dann Anfang 1896 der Saturnbahn; seine Entfer- 
nung von dem Planeten () selbst war aber groB, zumal die Leonidenbahn an 
dieser Stelle ziemlich weit oberhalb der Ekliptik liegt. Mitte 1897 kamen 
dann die Vorlaufer (1) in die Nahe der Bahn des Jupiter, welcher sich in (1) 
befand, also noch weit ab von den Vorlaufern (1) war. Sie erlitten deshalb 
keine groBere Stérung und konnten im November 1898 sichtbar werden. Mitte 
1898 kam der Hauptschwarm (II) in die Nahe des Jupiter (2), und er blieb 
auBerdem, wie die Figur erkennen la6t, langere Zeit in seiner Nahe, so daB 
sich die Stérungen durch Jupiter stark aufsummieren muBten. Die Bahn 
des Hauptschwarms (IJ) nahm dadurch die Form II LM an; sie schnitt die 
Ekliptik in Z soweit innerhalb der Erdbahn, da8 nicht einmal die Randteile 
der Wolke, die ja nur eine sehr geringe Breite besitzt, die Erde erreichten. 
Der Hauptschwarm konnte somit 1899 nicht sichtbar werden. Fiir die immer 
noch reiche Partie (II1), welche Mitte 1899 bei der Jupiterbahn eintraf, ge- 
stalteten sich die Verhaltnisse noch ungiinstiger. Jupiter war nach (3) ge- 
wandert, blieb also noch langere Zeit in der Nahe von (III), als vorher in der 
Nahe von (II). Dadurch ging 1900 auch Teil (IID) fiir uns verloren. Die letzten 
Nachlaufer (IV) hatten aber wieder eine groBere Entfernung von Jupiter (4) 
und konnten daher 1901 beobachtet werden. 

Die dichtesten Teile der Leonidenwolke werden wohl kaum je wieder 
ganz in ihre friihere Bahn zuriickkehren, und so glanzende Leonidenfalle wie 
die von 1799, 1833 und 1866 wird man nie wieder sehen. 

Die Bielidenfalle sind meist arm, man kennt aber auch reiche, z. B. 
1798, 1838, 1872, und der im Jahre 1885 gehdrt zu den reichsten tiberhaupt 
beobachteten Sternschnuppenfallen. Die Verhaltnisse sind bei den Bieliden 
ganz ungemein verwickelt, da dieser Schwarm eine kurze Umlaufszeit (6 bis 8 
Jahre) hat, seine Neigung gegen die Ekliptik nur gering ist und er dem Jupiter 
und vor allem der Erde nahe kommt. Die Stérungen durch diese Planeten 
sind daher sehr groB, und die Schwarme kénnen nicht lange bestehen, son- 
dern bald nach ihrer Bildung treten reiche Fille ein, worauf sich der Schwarm 
sehr schnell zerstreut. So schwanken z. B. die Umlaufszeiten der durch 
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die Erde gestérten Kérperchen zwischen 1.7 und 390 Jahren. Der Knoten- 
punkt des Schwarmes hat eine riicklaufige Bewegung, die aber nicht gleich- 
formig ist. So ereigneten sich die Falle zwischen 1741 (das ist der erste be- 
kannte Bielidenfall) und 1847 am 6. Dezember, die von 1872 und 1885 am 
27. November und der von 1892 am 23. November. 

Der Strom verhilt sich also ganz ahnlich, wie der ihn erzeugende Komet, 
dessen Kern sich Ende 1845 teilte, und der nach 1852 nicht mehr gesehen wor- 
den ist. Nach Schulhof mu8 man annehmen, da8 sich der Komet aber schon 
friiher mehrfach geteilt hat. Die Falle von 1798 und 1838 entstammen einem 
Fragment, das sich wohl vor 1772 abléste; die neuen Bieliden haben sich viel- 
leicht durch die 1841 erfolgte starke Jupiterstérung gebildet, und die letzten 
Falle (1872, 1885, 1892) kénnen nicht die Reste der zwei Kerne sein, die man 
1846 und 1852 sah, sondern sie miissen von anderen Fragmenten herriihren. 
Die Lebensgeschichte der Bieliden ist somit noch nicht geniigend erforseht. 

Folgende von Newton fiir den sehr reichen Bielidenfall des 27. November 
1885 gegebene Zahlen diirften ein ungefaihres Bild von der Beschaffenheit 
eines stark bevélkerten Stromes geben. Im dichtesten Teil des Stromes 
war nur ein einziges Meteor in einem Wiirfel von 32 km Kantenliange vor- 
handen. Die durchschnittliche stiindliche Zahl der zur Zeit der gréBten 
Stromtitigkeit gesehenen Meteore betrug fiir einen einzelnen Ort 75 000. 
Die Breite des Bielidenschwarmes war hichstens 160 000 km. 

Sporadische Sternschnuppen. Obwohl die sporadischen Stern- 
schnuppen bei weitem nicht so das Interesse der Astronomen erregten als 
die periodischen, haben sie doch durch die statistischen Untersuchungen 
von H, A. Newton und Schiaparelli zu sehr wichtigen Resultaten getiihrt. 
Nach ersterem scheinen diese Meteore im Raume zufillig verteilt zu sein 
im Gegensatz zu den periodischen, die in Ringen angeordnet sind. Die 
Zahl der auf der ganzen Erdoberflache sichtbaren sporadischen Stern- 
schnuppen ist etwa das 10460 fache der Zahl, die an einem einzigen Ort 
gesehen werden kann. Wenn man annimmt,:daf ein Beobachter in der 
Stunde etwa 6 Meteore sieht, fallen also taglich fast 144 Millionen Meteore. 
Nimmt man die teleskopischen noch hinzu, so erhéht sich diese Zahl auf 
viele Millionen, und die Zahl der im ganzen Sonnensystem vorhandenen 
ist tiber alle Vorstellungen gro’. Selbst wenn jedes Kérperchen nur eine 
ganz kleine Masse besitzt, muB die Masse der Erde doch im Verlauf der Zeiten 
durch den Fall von Sternschnuppen merklich zunehmen. H. A. Newton 
halt tibrigens die sporadischen Sternschnuppen nicht fiir Triimmer von 
Himmelskérpern, sondern vielmehr fiir Bausteine, aus denen sich solche 
bilden. Sein Versuch, die mittleren Geschwindigkeiten der Sternschnuppen 
aus den beobachteten Werten derselben zu bestimmen, scheiterte daran, 
daB diese Beobachtungen mit viel zu groBen Fehlern behaftet sind; aber er 
erkannte bald, daB das Gesetz der taglichen Variation der Hiaufigkeit der 
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Meteore Aufschliisse tiber die Geschwindigkeiten der Meteore im Raum 
geben mu8. Aus der Diskussion der Beobachtungen von Herrick und Coulvier- 
Gravier schloB er, daB die mittlere Geschwindigkeit eréBer als die der Erde 
sein und etwa der der Kometen nahekommen mu. Inzwischen war nim- 
lich die Theorie der stiindlichen Variation von Bompas (1857), die der jahr- 
lichen von A. 8S. Herschel (1864) gegeben worden, nachdem Brandes schon 
1827 den Grund dieser beiden Erscheinungen richtig erkannt hatte. Man 
denke sich die Erde unbewegt im Raume und diesen von Meteoren jeder 
Bewegungsrichtung durchkreuzt. Dann werden alle Teile der Erdoberflaiche 
in gleicher Weise von Meteoren getroffen werden, und diese Sachlage wird 
auch nicht geaindert, wenn die Erde um ihre Achse rotiert. Denkt man 
sich die Erde hingegen mit einer Geschwindigkeit begabt, welche die der 
Meteore tibertrifft, so wird die Erdhalbkugel, die in der Richtung der Bahn- 
bewegung der Erde liegt, alle Meteore auffangen, wahrend die Riickseite 
davon verschont bleiben wird. Rotiert nun die Erde um ihre Achse, so ist 
es klar, daB eine Anderung in der Haufigkeit der Sternschnuppen fiir einen 
gegebenen Ort je nach der Tageszeit eintreten muB (stiindliche Variation), 
und zwar wird die Haufigkeitszahl davon abhiangen, wie hoch sich der Punkt, 
auf welchen zu die Erde sich bewegt, der Apex, tiber dem Horizont befindet. 
Dieser Punkt leet nun immer nahezu 90° westlich von der Sonne; er ist 
daher immer in den Morgenstunden in der oberen, in den Abendstunden 
in der unteren Kulmination, so daB in den Morgenstunden mehr Meteore 
gesehen werden miissen als in den Abendstunden, ferner am Osthimmel 
mehr als am Westhimmel (azimutale Variation), wie es auch die Beobach- 
tungen ergeben haben. 

Auf die namliche Weise erklart sich die jaéhrliche Variation. Der Apex 
durchlauft in einem Jahr die ganze Ekliptik; diese hat aber, je nach der 
Jahreszeit, eine verschiedene Hohe tiber dem Horizont, die groBte zur Zeit 
des Herbstaiquinoktiums, die kleinste zur Zeit des Frihlingsiquinoktiums. 
Da die Zahl der sichtbaren Meteore auSer von ihrer Geschwindigkeit in 
der Hauptsache von der Héhe des Apex ttber dem Horizont abhangt, mu8 
die erste Halfte des Jahres armer an Sternschnuppen sein, als die zweite. 
Dies gilt fiir die nordliche Erdhalbkugel; fiir die siidliche kehren sich die 
Verhaltnisse um. Am Aquator selbst ist die jahrliche Variation nicht be- 
merkbar, wahrend die tagliche ein Maximum erreicht; an den Polen dagegen 
hat die jahrliche Variation ein Maximum, wahrend die tagliche verschwindet. 
Die relative Haufigkeit der Sternschnuppen hangt somit auch von der geo- 
graphischen Lage des Beobachtungsortes ab, worauf zuerst von Niessl auf- 
merksam machte. 

Die Zahl der sichtbaren Meteore ist aber, wie wir in der vorstehenden 
 Erlauterung der Variationen sahen, auch noch von dem Verhiltnis der Ge- 
schwindigkeiten von Erde und Meteoren abhangig. Kennt man daher den 
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Betrag der stiindlichen Variation aus Beobachtungen, so laBt sich umgekehrt 
die mittlere Geschwindigkeit der Meteore berechnen, da ja die Erdgeschwindig- 
keit bekannt ist. Diese Rechnung fiihrten Newton (1864) und unabhangig 
von ihm Schiaparelli (1866) aus; letzterer fand, das Resultat von Newton 
bestitigend, daB die mittlere Geschwindigkeit der Meteore parabolisch 
sein muB. Das war ein sehr wichtiges Ergebnis, denn nun konnte man fir 
alle Stréme, deren scheinbare Radianten bestimmt waren, die kosmischen 
Bahnen ableiten, und tatsichlich hat Schiaparelli seine erste Perseidenbahn 
auf diesem Wege bestimmt und so den Zusammenhang zwischen Stern- 
schnuppen und Kometen erkannt. Aufer ihm haben spater besonders noch 
Kleiber, Denning und Olivier zahlreiche parabolische Bahnen von Stern- 
schnuppen berechnet, so daB man tiber die Bahnverhaltnisse der nicht peri- 
odischen Meteore einigermaBen unterrichtet ist. Streng richtig ist dieses 
Verfahren indessen nicht, da die parabolische Geschwindigkeit nur einen 
statistischen Durchschnittswert der Geschwindigkeiten darstellt, der bei 
seiner Anwendung im Einzelfalle Unrichtigkeiten geben kann und wird. 

Bei der Vergleichung der Theorie der taglichen Variation mit den Er- 
gebnissen der Beobachtungen bemerkte nun schon Schiaparelli, daB eine 
vollige Harmonie zwischen beiden nicht besteht. Nach der Theorie sollte 
nimlich ein Haufigkeitsmaximum um 18" eintreten; es tritt aber schon 
3 Stunden frither ein, auch ist der Betrag der beobachteten Schwankung etwas 
ordBer, als er sein sollte. Es gelang weder ihm noch von Niessl und anderen, 
diesen Widerspruch zu beseitigen. Wahrscheinlich ist die Annahme der 
gleichférmigen Verteilung der Meteore im Raume, welche fiir die Aufstellung 
der Theorie gemacht wurde, nicht ganz richtig, oder es gibt gewisse Vor- 
zugsrichtungen in der Bewegung der Sternschnuppen. Jedenfalls ist diese 
Frage auch heute noch unbeantwortet, wie so viele in der Meteorastronomie. 


Feuerkugeln und Meteoriten. 


Die auBere Erscheinung, welche eine Feuerkugel darbietet, weicht 
trotz mancher Ahnlichkeiten von der einer Sternschnuppe ab. Die Feuerkugel 
leuchtet in geringer Helligkeit auf, nimmt aber dann schnell und so stark an 
Licht zu, daB8 die Gegend, tiber welche sie hinwegzieht oft taghell erleuchtet 
wird; ja es sind Falle vorgekommen, wo die Erleuchtung sogar bei Tages- 
licht wahrgenommen wurde. Gleichzeitig andert sich auch die Farbe, die 
anfangs wei oder gelblich ist, in Grin und gegen Ende in Rot. Im Ver- 
lauf der Erscheinung schwankt haufig die Intensitét sprungweise, die 
Feuerkugel flammt unter Funkenspriihen plétzlich auf und wird ebenso 
schnell wieder schwacher. Auf der Bahn des Meteors bleibt mehrere Mi- 
nuten, haiufig auch linger, ein geradliniger, weiBglanzender Schweif von oft 
bedeutender Lange (100 km und mehr) und Breite (10 bis 15 km) zuriick, der 
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durch die Kinwirkung von Luftstrémungen oder Winden sich nach und nach 
schrauben- oder zickzackférmig windet, bis er ganz verweht wird. Findet 
der Fall am Tage statt, so sieht man statt des leuchtenden Schweifes einen 
dunklen ,,Rauchstreifen‘‘. Endlich scheint das Meteor momentan still zu 
stehen (Hemmungspunkt), die Lichtintensitaét erreicht ihr Maximum, es 
folgt eine Art von Explosion, nach der das Meteor plotzlich erlischt. Nicht 
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Fig. 190. Der Meteorit von Treysa. 


selten folgen der Explosion einige Sekunden oder Minuten spater Detonationen 
(detonierende Feuerkugeln). Ein Knall oder donnergleiche Gerausche werden 
in einem Umkreise bis 100 oder mehr km Radius gehért, welche die Fenster- 
scheiben erschiittern und die Bevélkerung in Schrecken versetzen. Die 
typische Erscheinung einer Feuerkugel hat eine groBe Ahnlichkeit mit der 
einer Leuchtkugelrakete. Auf die Explosion und die Detonation folgt, freilich 
_ recht selten, der Fall von Meteorsteinen. Da das Meteor im Hemmungs- 
punkte seine Geschwindigkeit fast ganz verloren hat, fallt es nach den Gesetzen 
der Schwere nahezu senkrecht herunter, nur noch schwach in rotem Lichte 
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leuchtend, oder falls das Ereignis am Tage stattfindet, als schwarzer Korper 
erscheinend. Es schlagt stets nur wenig tief in die Erde ein und ist dann 
noch einige Zeit heiB; auBerlich zeigt es deutlich eine Schmelzkruste (Fig. 190). 
Teilt sich aber das Meteor im Hemmungspunkte in mehrere Stiicke, so werden 
diese auf eine nahezu elliptische Flache (Streufeld) verstreut. Die gréBeren 
Fragmente setzen ihre schrige Bahn weiter fort als die kleinen, welche steiler 
herabfallen. Im Streufeld sind daher die Steine ihrer GréBe nach geordnet. 
Die groBe Achse dieses Feldes liegt meist in der Richtung der Meteorbahn, 
doch hat man auch starke Verschwenkungen des Streufeldes beobachtet. So 
erstreckte sich z. B. die Liingsachse der Streuflache der Pultusker Meteorsteine 
von SSW nach NNO, wihrend das Meteor selbst von WSW nach ONO zog. 
Solche Steinregen gehéren zu den sehr seltenen Ereignissen; die bekann- 
testen seit 1800 sind folgende: 
L’Aigle, Frankreich 
Weston, Conn., U. S. A. 


1803 April 26 
1807 Dezember 14 


Stannern, Mahren 1808 Mai 22 
New Concord, Ohio, U. 8S. A. 1860 Mai 1 
Knyahinya, Ungarn 1866 Juni 9 


Pultusk, Polen 
Hessle, Schweden 


Homestead, Jowa, U. S. A. 


Moes, Ungarn 


Forest, Jowa, U. S. A. 


Holbrook, Arizona 


1868 Juni 30 
1869 Januar 1 
1875 Februar 12 
1882 Februar 3 
1890 Mai 2 
1912 Juli 19 


Die Zahl der aufgefundenen Steine schwankt innerhalb sehr weiter 
Grenzen und ist haufig sehr gro’. So fand man nach dem Steinregen von 
Holbrook tiber 14000, nach dem von Pultusk etwa 100000, nach dem von 
Mocs noch mehr Steine. Auch das Gewicht der einzelnen Steine schwankt 
stark. Bei dem Steinfall von Hessle fand man neben gréBeren Stiicken auch 
Korner und selbst Staub, wahrend man von dem Fall von Knyahinya ein 
Stiick im Gewichte von 300 kg aufbewahrt. Etwas seltener als Meteorstein- 
falle sind die Meteoreisenfalle, dafiir haben aber die zur Erde gelangenden 
Stiicke meist ein gréBeres Gewicht als die Meteorsteine. So hat das in der 
Nahe des Jenissei 1750 gefundene, von Pallas untersuchte Meteoreisen ein 
Gewicht von 635 kg, das 1783 von den Spaniern bei Otumpa (La Plata) ge- 
fundene 15 000 kg, und der Meteorit von Willamette (siidlich von Portland, 
Oregon), der sich jetzt im Naturhistorischen Museum von New York befindet, 
wiegt 16 Tonnen?). 


1) Man hat die 1870 von Nordenskiéld in Ovifak (Grénland) gefundenen riesigen 
Kisenblocke eine Zeitlang fiir Meteoriten gehalten, doch ist jetzt sichergestellt, daB es sich 
hier um ein irdisches Vorkommen von gediegenem Eisen handelt. 
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Die Zahl der Feuerkugeln ist im Verhaltnis zu der der Sternschnuppen 
sehr klein, die der detonierenden Feuerkugeln noch geringer, und die Mete- 
oritenfalle gehdren, wie schon erwahnt, zu den Seltenheiten. Immerhin 
befinden sich in den groBen Sammlungen doch mehrere hundert Meteoriten 
von verschiedenen Fundorten, und wenn man bedenkt, da8 diese fast simtlich 
auf der nérdlichen Hemisphiire, also auf einem nur kleinen Teile der Erd- 
oberflache gefunden wurden, im iibrigen aber sicher viele gefallen sind, 
ohne daf man sie fand, so muB die Zahl der Meteoriten tiberhaupt doch 
recht betrachtlich sein. 

Chemische und mineralogische Beschaffenheit. Seit dem Ende 
des 18, Jahrhunderts sind vonChemikern und Mineralogen zahlreiche chemische 
Analysen neuerer wie alterer Me- 
teoriten ausgefiihrt worden, und 
neuerdings hat Crookes auch eine 
eréBere Anzahl  spektroskopisch 
untersucht. Sie lieBen zwar keine 
neuen Elemente erkennen, aber es 
zeigte sich, daB sich einige der be- 
kannten Elemente zu Mineralen ver- 
bunden haben, welche man bisher 
auf der Erde nicht gefunden hat. 
Solche Minerale sind z. B. ver- 
schiedene Hisen- Nickel-Legierungen, 
Kohlenstoffeisen, Schreibersit, Troi- 
lit, Cohenit, Moissanit. Es ist aber 
zu erwihnen, dab, wenn man bisher 
auch kein natirliches Vorkommen 
dieser Minerale auf der Erde kennt, Fig. 191. Hisenmeteorit oder Siderit (geitztes 
die Eisentechnik diese Verbindungen Metearetsen von Toluea in Mexiko). 
schon langst hergestellt hat und zu verwenden wei8. So ist Kohlenstoffeisen als 
Martensit (FeC), Schreibersit als Kisenphosphid (Fe,P), Troilit als Kisensulfid 
(FeS), Cohenit als Cementit (/e,C), Moissanit als Siliziumkarbid (S¢C) bekannt. 

Weiterhin zeigen einige der in den Meteoriten vorkommenden Ver- 
bindungen gewisse charakteristische Merkmale, so daS man diese Massen 
stets als Bestandteile eines Meteors erkennen zu kénnen glaubte, ohne es 
wirklich fallen gesehen zu haben. Wird z. B. ein Kisenmeteorit angeschliffen 
und dann mit einer Saéure geatzt, so treten die fiir diese Kérper charakte- 
ristischen ,, Widmannstittenschen Figuren“ (Fig. 191) deutlich hervor, welche 
man bei irdischen Eisenvorkommen nicht erhalt. Aber es ist Benedicks in 
Upsala gelungen, diejenigen Temperaturbedingungen aufzufinden, unter 
welchen eine den Meteoriten in ihrer Zusammensetzung gleichende Hisen- 
legierung sich bilden kann, welche beim Anatzen diese Figuren zeigt. 
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Nachdem sich auch andere Struktureigentiimlichkeiten (Chondrenstruktur), 
die man friither als nur in Meteorsteinen vorkommend ansah, an Gesteinen 
der Erde gefunden haben, und da man sie auch kiinstlich in Schmelzen 
reproduzieren kann, sieht die heutige Meteoritenkunde keinen ausgepragten 
Gegensatz mehr zwischen irdischen Gesteinen und Meteoriten, wie man das 
frither tat. 

G. Rose teilte (1865) die Meteoriten nach ihrer Zusammensetzung in 
verschiedene Klassen ein, und diese Einteilung ist, wenn sie auch erweitert 
werden muBbte, doch die Grundlage der heutigen Meteoritenkunde geblieben. 
Man unterscheidet im wesentlichen vier Hauptgruppen: 1. Meteorsteine, 
2. Mesosiderite, 3. Meteoreisen mit Silikaten (Pallasite), 4. Meteoreisen. Die 
Hauptgruppen werden je nach dem Mineralbestand und der Strukturbe- 
schaffenheit in zahlreiche Unterabteilungen zerlegt. Es wiirde 2u weit fiihren, 
diese alle hier aufzuzahlen. 

Die Meteorsteine enthalten hauptsachlich die Mineralien Augit, Bronzit, 
Enstatit, Olivin, Anorthit, Leucit, manchmal kleine Mengen von gediegenem 
Eisen und Magnetkies, selten amorphe Kohle und Diamant. Die Mesosiderite 
bestehen aus einem Eisennetz, in welchem Olivin und Bronzit mit wechseln- 
den Mengen von Plagioklas und Augit die Maschen fiillen; sie bilden also 
einen Ubergang zu den eigentlichen Meteoreisen, ebenso wie die Pallasite. 
Letztere bestehen aus einem fest zusammenhangenden Eisengerippe mit 
Kérnern von Olivin oder Bronzit, das Eisen tiberwiegt aber schon die anderen 
Mineralien. Die Meteoreisen endlich setzen sich ganz aus Eisen, den Le- 
gierungen des Eisens mit Nickel, Kobalt und Chrom und den schon oben 
erwihnten Eisenverbindungen zusammen. 

Sehr auffallig ist es, da® sich unter den in den Meteoriten vorkommenden 
Mineralien bisher Quarz nie gefunden hat, welcher auf der Erde das haufigste 
und reichlichst vorkommende Mineral ist. SchlieBlich mag noch erwahnt 
werden, daB einige Meteoriten auch Gase und zwar Wasserstoff und Kohlen- 
siure enthalten. 

Unterschiede zwischen Sternschnuppen und Feuerkugeln. 
Da die auBeren Erscheinungen der Feuerkugeln und die der Sternschnuppen 
manche Ahnlichkeiten aufweisen, hat man beide Arten von Himmelskérpern 
als die auBbersten Punkte einer Skala von Phinomenen angesehen, welche 
von einem Punkt zum anderen eine kontinuierliche Reihe von Abstufungen 
darbietet, bei welcher man schwer die Grenze einer Trennung in zwei deutlich 
bestimmte Klassen unterscheiden kann‘’. Diese Ansicht vertrat z. B. 
Schiaparelli, und sie hat eine gewisse Berechtigung, nur darf sie nicht 
verallgemeinert werden. Bei den groSen Leoniden- und Bielidenfallen 
hat man niamlich Feuerkugeln beobachtet, die aus demselben Radianten 
wie die Sternschnuppen kamen. Zweifellos waren diese Feuerkugeln nur 
ungewohnlich helle Sternschnuppen. Detonierende Feuerkugeln oder Meteo- 
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riten aber, aus Radianten der Sternschnuppen zur Zeit ihrer Radiation 
kommend, sind bisher niemals gesehen worden. Weiterhin verladuft die 
tagliche und jahrliche Variation der Haufigkeit der Meteoriten durchaus 
anders als die der Sternschnuppen. Wie folgende Tabellen zeigen, fallen 
die meisten Meteoriten zwischen Mittag und Mitternacht, also wenn der 
Antiapex seine héchste Stellung hat, wihrend das tigliche Maximum der 


Zeit | Zahl Monat Zahl | Monat Zahl 

OF bis 6 | 122 Januar 25 Juli 2B 
egy SLA Ihe ais) Februar 24 August | 36 
tO eee nine od Mirz 22 | September 30 
ieee Se Sep eth April Be Oktober 24 
| Mai 44 November | 24. 

| Juni 45 Dezember 21 


Sternschnuppenhaufigkeit dann eintritt, wenn der Apex hoch steht, d. h. 
zwischen Mitternacht und Morgen. Ferner sind Mai und Juni die an Meteo- 
riten reichsten Monate, wahrend die Herbstmonate die eréBte Sternschnuppen- 
zahl zeigen. Diese von den Meteoriten befolgten Regeln gelten nach den 
Untersuchungen von Niessls auch fiir die groBen Feuerkugeln. 

Noch gréBere Unterschiede bestehen zwischen den kosmischen Bahnen 
der Sternschnuppen einerseits und der Feuerkugeln und Meteoriten anderer- 
seits. Die Berechnung der Bahn dieser Himmelskorper erfolgt in zwei Ab- 
schnitten. Zunachst bestimmt man nach dem von Brandes und Benzenberg 
fiir Sternschnuppen benutzten Prinzip die geographische Lage der Orte, 
in deren Zenit der Hemmungs- und der Aufleuchtungspunkt des Meteoriten 
legen, sowie die Hohe dieser Punkte tiber der Erde. Daraus wird dann die 
Lage der Bahn (der scheinbare Radiant) und ihre Lange gefunden, und falls 
die Zeitdauer der Erscheinung beobachtet wurde, auch die relative Geschwin- 
digkeit der Feuerkugel. Da sowohl die scheinbare Bahnlange als auch die 
Zeitdauer bei den Feuerkugeln groBer ist als bei den Sternschnuppen und 
auch meistens von zahlreichen Orten im Umkreis der Erscheinung Beobach- 
tungen vorliegen, laBt sich die irdische Bahn der Feuerkugeln mit viel gréBerer 
Sicherheit bestimmen, als dies bei den Sternschnuppen der Fall ist. Ein gutes 
Beispiel hierfiir bietet die durch A. Wegener ausgefiihrte Bahnbestimmung 
des am 3. April 1916 in Treysa (Kurhessen) gefallenen Meteoriten. Obgleich 
die einzelnen Beobachtungen zum Teil erheblich fehlerhaft waren, wurde 
der Meteorit doch nur 800 m entfernt von der Stelle aufgefunden, an der er 
nach der Untersuchung Wegeners niedergefallen sein sollte. Die kosmische 
Bahn folgt leicht aus der Position des scheinbaren Radianten und der rela- 
. tiven Geschwindigkeit. 

Als Resultat zahlreicher derartiger Rechrfungen besonders durch H. A. 
Newton, von Niessl, Denning, Hoffmeister und andere folgt nun, daB die 
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bei weitem gréBte Zahl der Feuerkugeln und Meteoriten sich in stark hyper- 
bolischen Bahnen um die Sonne bewegt,; die Neigung dieser Bahnen gegen 
die Ekliptik fast immer gering ist, riicklaufige Bahnen zu den Seltenheiten 
vehéren und die Periheldistanzen in der Hauptsache zwischen 0.5 und 1.0 
Erdbahnhalbmessern liegen. Die periodischen Sternschnuppenschwarme, 
iiber deren Bahnen man geniigende Kenntnis hat, verhalten sich dagegen, 
wie wir friiher sahen, in jeder Beziehung genau entgegengesetzt; sie sind 
Glieder des Sonnensystems, die Feuerkugeln dagegen ,,Boten der fernen 
Fixsternwelt‘‘. Eine engere Verwandtschaft zwischen letzteren und den 
Sternschnuppen diirfte daher nach dem heutigen Stande unseres Wissens 
nicht. bestehen. 

Es ist nun recht sonderbar, daB sich die meisten Feuerkugeln und Meteo- 
riten rechtlaufig, wie die Planeten, bewegen, d. h. in ihrem Laufe der Erde 
folgen und sie schlieBlich einholen. H. A. Newton, der zuerst auf diese Tat- 
sache aufmerksam geworden war, zeigte, da8 es keinen Grund zu der An- 
nahme gibt, daB riicklaufige Meteoriten von den Beobachtern eher tiber- 
sehen werden kénnen, als rechtlaufige. Er sah daher die rechtlaufige Be- 
wegung als eine spezielle Kigentiimlichkeit dieser Himmelskérper an. Von 
Niessl, der diese Frage an einem weit reicheren und besseren Material studierte, 
ais es Newton zur Verfiigung gestanden hatte, kam aber zu einer anderen 
Ansicht. Bevor wir diese auseinandersetzen, wollen wir aber erst mit von 
Niessl die Einwirkung des Luftwiderstandes auf die Bewegung und die auBeren 
Erscheinungen der Meteore genauer betrachten; denn bei den enormen in 
Betracht kommenden Geschwindigkeiten spielt dieser eine ganz wesentliche 
Rolle im Verlaufe der Erscheinung. 

In den obersten Atmosphirenschichten ist der Widerstand, den ein 
Meteor durch die Luft erleidet, gering, steigt dann aber sehr rasch mehr und 
mehr an und wird in der Nahe des Hemmungspunktes ganz auBerordentlich 
ero, so da die immerhin noch sehr hohe Restgeschwindigkeit des Meteors 
hier fast momentan vernichtet wird, gleichsam als ob das Meteor auf ein 
festes Hindernis stoBe. Die beobachtete Geschwindigkeit wird somit schon 
im Aufleuchtungspunkte kleiner als die urspriingliche sein, und spater wird 
ihre GréBe davon abhingen, in welchem Teile seiner Bahn das Meteor ge- 
sehen wird. Bei seinen zahlreichen Bahnbestimmungen von Feuerkugeln hat 
von Niessl dies wiederholt nachweisen kénnen. Ein gutes Beispiel hierfiir 
bietet die von C. Hoffmeister untersuchte Feuerkugel vom 3. September 1916, 
bei welcher die Beobachtungen so verteilt waren, daB die Geschwindigkeit fiir 
einzelne Punkte der Bahn in verschiedenen Abstinden vom Hemmunespunkt 
berechnet werden konnte. Man sieht aus nachstehender Tabelle deutlich die 
rasche Abnahme der Geschwindigkeit bei der Anniherung an den Hemmungs- 
punkt, wo sie nahezu Null wird. 
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Abstand Geschwindigkeit 
vom Endpunkt pro Sekunde 
306 km 57.0 km 
239 55.6. ,, 
WOE) 504 
123° 5 40.5 ,, 
OGRE 84.8 ,, 


Der Luftwiderstand wachst schnell mit der GréB8e der Geschwindigkeit. 
Riicklaufige Meteore, die gréBere relative Geschwindigkeiten als rechtlaufige 
haben, werden daher frither aufleuchten, aber auch weniger tief in die 
Atmosphare eindringen konnen, als rechtlaufige, sie werden somit in gréBerer 
Entfernung vom Beobachter bleiben. 

Die durch den Luftwiderstand verlorene Bewegungsenergie wird, wie 
wir schon frither sahen, in Warme umgesetzt; der Meteorkérper und die ihn 
umgebende Lufthille nehmen eine hohe Temperatur an, und schlieBlich wird 
der Kérper besonders im Hemmungspunkt einen mehr oder minder groBen 
Massenverlust erleiden. Dies beweisen sowohl die auBeren Erscheinungen 
eines Falles (Lichtschweife, Funkenspriihen), als auch die in den Sammlungen 
befindlichen Steine selbst, die deutliche Spuren der Abschmelzung und Ver- 
dampfung zeigen. Je groBer nun die Geschwindigkeit des Meteors ist, um so 
starker wird es erhitzt und angegriffen, ja bei geniigend groBer Geschwindig- 
keit kann es im Hemmungspunkt ganz verdampft und aufgelost werden, falls 
es nicht eine sehr groBe Masse besitzt, wie das beispielsweise bei dem Stein- 
regen von Stannern der Fall war. Riicklaufige Meteore werden daher ganz 
besonders haufig dieser Vernichtung anheimfallen. Von Niessl nimmt daher 
an, da Feuerkugeln und Meteoriten sich zwar sowohl recht- als auch riick- 
laufig bewegen kénnen, da aber die riicklaufigen infolge ihrer héheren geozen- 
trischen Geschwindigkeit schon in groBen Héhen erléschen und daher weder 
als helle Feuerkugeln sichtbar werden, noch als Meteoriten zur Erde gelangen 
kénnen. In der Tat beseitigt diese Erklarung die Schwierigkeit, welche die tiber- 
wiegend groBe Haufigkeit rechtlaufiger Feuerkugeln und Meteoriten ergab. 

Dimensionen der Feuerkugeln. Es bleibt nur noch zu erklaren, 
wie solche kleinen Korper so blendende Lichterscheinungen geben kénnen, 
und warum so viele Feuerkugeln Durchmesser von Hunderten, ja Tausenden 
von Metern?) zu haben scheinen. Wir sahen bereits, dai nicht nur der feste 
Korper des Meteors gliihend wird, sondern da8 auch die ihn umgebende 
Dampfwolke und besonders die aus auberordentlich stark komprimierter Luft 
bestehende Hiille bedeutende Helligkeit ausstrahlen miissen. Beide Hiillen 
miissen weit gréBere Dimensionen besitzen, als der feste Meteorkorper selbst. 
Aber der groBe Durchmesser der Feuerkugeln wird auch noch auf eine andere 
Weise vorgetauscht. Man nahm meist an, dab das Meteor im Hemmungs- 

1) Von Niess] fand fiir die Feuerkugeln vom 23. Oktober 1887, 20. November 1898 
3. Oktober 1901 und 2. November 1903 Durchmesser von 1, 1.1, 1.2 und 1.9 km, 
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punkte eine Art von Explosion erleidet, und gewif ist das haufig zutreffend. 
So wurden z. B. von dem am 12. Mai 1861 bei Butsura (bei Goruckpur in 
Ostindien) erfolgten Steinfall in 3km Entfernung voneinander Sticke auf- 
gefunden, die mit ihren Bruchflachen genau aneinander paBten. Sie riihrten 
daher bestimmt von der Zertriimmerung eines einzigen Sttickes her, und 
auch sonst hat man manchmal Stiicke mit frischen Bruchflachen, ohne 
Schmelzrinde, gefunden, aber dies sind doch nur seltenereVorkommen. Meist 
zeigen bei den gréBeren Steinfallen die einzelnen Stiicke ringsherum die be- 
kannten Schmelzkrusten, und man mu annehmen, da8 bereits wahrend des 
ganzen Durchganges durch die Atmosphare eine Schar einzelner Korper vor- 
handen gewesen ist, etwa in der Form einer Wolke oder eines Schwarmes 
kleinerer Kérper. Eine solche Ansammlung hat natiirlich weit gréBere Dimen- 
sionen als ein einzelner Kérper. Vor dem Eintritt in die Atmosphare konnten 
diese Partikeln nach beliebigen Gesetzen in der Wolke geordnet sein, z. B. 
die groBen Stiicke in der Mitte, aber nach dem Eintritt miissen sich diese An- 
ordnungen sofort umgestalten, denn der Widerstand der Luft und die Reibung 
sind um so gréBer, je kleiner die Stiicke sind. Die gréBeren werden bald 
den kleineren vorauseilen, und wenn es schlieBlich zum Steinfall kommt, 
werden erstere weiter nach vorn liegen, als letztere. Gerade das hat man 
nun bei verschiedenen Steinfallen, z. B. bei dem von Pultusk, beobachtet. 
Bei der Explosion eines Meteors ist eine solche Sortierung nach der GréBe 
der Stiicke itberhaupt nicht denkbar. Diese Sortierung ist jedoch nicht nur— 
in einzelnen, sondern in den meisten Fallen beobachtet worden (L’Aigle 
[1803], Weston [1807], Stannern [1808], Toulouse [1812], Mezé-Madarasz 
[1852], Pillistfer [1863], Knyahinya [1866], Villanova [1868], Pultusk [1868], 
Hessle [1869], Bhawalpur [1873], Marengo-Jowa [1875], Mocs [1882]), so daB 
man sie als Regel ansehen mu8. Durch die zuerst von Haidinger und Galle 
gemachte Annahme, da das Meteor nicht aus einem Stiick, sondern aus 
‘einer Wolke von Stiicken besteht, findet diese Sortierung ihre volle Erkla- 
rung, ebenso wie die so oft beobachtete bedeutende GroBe der Feuerkugeln, 
die nicht zu den Dimensionen der zur Erde niedergefallenen Meteoriten 
passen wollte. Sobald sich die Glieder eines Schwarmes infolge des Luft- 
widerstandes so geordnet haben, da8 die gré8eren vorauseilen, versteht 
man auch, daS die kleinen nicht ganzlich vernichtet werden, denn sie werden, 
gewissermaBen durch die groBen geschiitzt, einen wesentlich geringeren 
Widerstand in der Luft erleiden und diesen aushalten kénnen, ohne aufgelést 
zu werden. Die Luft wird némlich am starksten durch die groBen voraneilen- 
den Meteoriten komprimiert; hinter ihnen kann sogar eine Luftverdiinnung 
entstehen, und der schlieBlich stattfindende Ausgleich der Luftdichte im 
Hemmungspunkte erzeugt die Detonation, die man friiher immer als durch 
die Explosion eines einzelnen Korpers entstanden ansah. Fiir die Richtigkeit 
der Haidinger-Galleschen Erklarung hat man aber auch direkte Beweise. Bei 
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dem Steinfall von Rochester (21. Dezember 1876) sah man in Bloomington, 
dal das Meteor aus einem Schwarme von vielleicht 100 einzelnen Koérpern be- 
stand, und bei-dem einzigartigen Phanomen des Feuerkugelschwarmes vom 
9. Februar 1913, der in einer Langenausdehnung von 2318 km von Mortlach 
(Canada) quer durch Nordamerika bis zu den Bermudainseln zoe, beobachtete 
man 10 bis 20 Gruppen, deren jede aus 30 bis 40 einzelnen Meteoren bestand. 
Hierher gehért auch die teleskopische Beobachtung des Feuermeteors vom 
18. Oktober 1863 durch J.Schmidt. Die eigentliche Feuerkugel setzte sich aus 
zwei Kugeln zusammen, der Schweif bestand aus einer Schar kleiner Kugeln. 
Feuerkugelstréme. Stellt man die Daten der im Laufe der Zeiten beob- 
achteten Feuerkugeln zusammen, so bemerkt man, daB nicht selten zwei oder 
auch mehrere dieser Himmelskorper nahe gleiche Radianten und Radiations- 
zeiten besitzen, wie beispielsweise die folgenden Paare von Feuerkugeln. 


Radiant 
Dekl. 


Datum des Falles 


1874 April 10 1M es Sed 


1876 April 9 | 17 | + 57 
1883 Marz 13] 1499 | — 9° 
1877 Marz 17] 145 | — 4 


1889 Oktober 15] 24° | + 180 
1877 Oktober 19|]° 20 | + 15 


Bei naherer Nachforschung fand von Niessl ferner Faille, wo bei nahezu iiber- 
einstimmender Bahnlage ein Abstand im Datum von mehreren Wochen, ja von 
Monaten besteht. Diese Ubereinstimmungen kann man kaum als Werk des Zu- 
falls ansehen, vielmehr deuten sie auf dieExistenz vonFeuerkugelsystemen 
hin, und von Niessl untersuchte, ob sich diese Erscheinung nicht durch Feuer- 
kugelstréme von auBerordentlicher Breite, etwa der der Erdbahn, er- 
klarenla8t. Bei dem Eintritt eines solchen Stromes in das Sonnensystem haben 
simtliche Glieder desselben gleiche Bewegungsrichtung und gleiche (hyper- 
bolische) Geschwindigkeit; im System selbst aber werden die einzelnen Glieder 
besondere Bahnen durchlaufen, je nach dem Orte, an welchem sie mit der Erde 
zusammentreffen. Nur der hyperbolische Charakter der Bahn bleibt erhalten. 
Es kénnen also Feuerkugeln mit ganz verschiedenen Bahnelementen ein und 
demselben Strom angehéren, und tiber die Zugehérigkeit einer Feuerkugel zu 
einem Strome entscheidet ganz allein der kosmische Ausgangspunkt und die Ge- 
schwindigkeit beim Eintritt in das Sonnensystem. Derjenige Hyperbelast nam- 
lich, welchen das Meteor vor dem Zusammensto8 mit der Erde durchlauft, gibt, 
in den Weltenraum hinaus verlingert, die heliozentrische Bewegungsrichtung 
der Feuerkugel fiir den Punkt, in welchem sie in den Anziehungsbereich der Sonne 
kommt, d. h. den kosmischen Ausgangspunkt. Als Beispiel sei der Feuerkugel- 
strom mit dem scheinbaren Radianten in det Nahe der Plejaden angefiihrt. 

33* 
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Datum des Falles rane 
AR Dekl. 

1805 Oktober 23 | 52° | + 16% 
1849 November 5 64 18 
1869 as 6 56.5 22 
1876 re 8 5D 21 
1864 5 11 5b 21 
1861 es 12 61 20 
1865 * 13 61 17 
1859 * 15 64. 25 
1848 ‘A 17 58 20 
1865 Fe 21 58 18 
1877 es 23 62 21 
1872 7 28 61 21 

Mittel: | 59 | + 20.0 


Seine einzelnen Glieder sind mit einer Geschwindigkeit von etwa 45 km 
in einer Richtung, die durch 28° Linge und 0° Breite bestimmt ist, in das 
Sonnensystem eingedrungen, Die Verschiebung des scheinbaren Radianten 
infolge der Bewegung der Erde ist in diesem Falle so gering, daB sie sich 
kaum in den einzelnen Positionen bemerkbar macht, zumal deren Genauig- 
keit nicht groB ist. In anderen Fallen ist aber diese Verschiebung erheblich, 
so daB der scheinbare Radiant seine Lage am Himmel stark andert. Fol- 
gendes Beispiel zeigt dies aufs deutlichste. 


. Kosmischer 
Ausgangspunkt 


Scheinbarer 
tadiant 
Datum des Falles Be 


Lange | Breite Lange | Breite 


1909 Mai 19 | 25820 | + 2°95 | 22693 | + 2°8 
LEGO: 20 | 242.1 | + 2.5 | 212.7 | + 2.6 
L910) 23 | 249.5 | + 8.3 | 220.8 | + 3.5 
1886 Juni Qaeobiles lets 2.0 | 221.4 | + 2.0 
USER) 5. 2 | 250.7 | — 1.0 | 220.6 | — 1.0 
1883 3} 261.4 | + 2.0. | 221.4 | + 2.0 
1883"). 3 | 249.9 | + 2.0 | 219.8 | + 2.0 
Tis) 7 | 250.9 | + 1.0 | 220.5 | + 1.0 
Isiess) 5, 17 |-250.5 | -+- 2.0 |) 219.6) 17 
OOS mame 28.4 242:0 00 2138.4 
1908 Juli 1 PON | SEeP XO) | PROS) | a RAO) 
TOOT. 8 | 254.5 | — 1.5 | 223.6 |) — 11 
TOU9 eee 13 | 247.9 | + 2.5 | 220.2 | + 1.7 
1900 17-1 250.6 | + 2.0 2238.1) | +4 138 
ARPES ery 22 (250,01. 42.7 .0)| 223.1 4) a 46 
18460 2b cage le OL eee Aa 03 
1903 Sevtember 1 | 234.5 | + 4.5 | 22438 | + 21 
1910 a my | PPEROe |) HEAD eee) 4s |) 2e Ba.83 
Mittel: l [220.8 | + 1.6 
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Diese Feuerkugelstréme sind wesentlich verschieden von den_perio- 
dischen Sternschnuppenschwarmen, deren einzelne Glieder nahezu oleiche 
Bahnen beschreiben; letztere sind planetarische Gebilde, die Feuerkugel- 
strome aber stellare. Man hat nun die Frage aufgeworfen, ob es auBer den 
planetarischen auch stellare Sternschnuppenschwirme gibt, zumal manche 
Feuerkugeln aus Sternschnuppenradianten zu kommen scheinen. Solange 
man aber bei Sternschnuppen keine hyperbolischen Geschwindigkeiten ge- 
funden hat, mu8 man diese Gleichheit der scheinbaren Radianten als rein 
zufillige Koinzidenzen ansehen. 

Das Hauptproblem der Meteorastronomie ist somit die Messung der 
Geschwindigkeit dieser Himmelskérper; erst wenn dieses gelist ist, lassen 
sich weitere Fortschritte erwarten. 

Geschichte. Die wissenschaftliche Erforschung der Feuerkugeln und 
Meteoriten hat schon friih begonnen. Montanari hat in seiner beriihmten 
Schrift: ,,La fiamma volante gran meteora, veduta sopra |’Italia la sera de 
31 Marzo 1676 (Bologna 1676) bereits die erste Hohenbestimmung einer 
Feuerkugel nach Methoden ausgefiihrt, die im Prinzip auch heute noch an- 
gewandt werden, ebenso 1683 der bekannte Pfarrerastronom Dérffel (Feuer- 
kugel vom 22. August 1682) und bald darauf Halley (Feuerkugel vom 19. Juli 
1686). Montanari und Halley sprachen sich, ihrer Zeit weit vorauseilend, fiir 
einen kosmischen Ursprung dieser Kérper aus. Aber diese Untersuchungen 
haben offenbar bei den Zeitgenossen nicht die verdiente Beachtung ge- 
funden, denn als am 24, Juli 1790 in Juillac (Gascogne) ein Steinfall statt- 
gefunden hatte, tiber den der Biirgermeister dieses Ortes einen von mehr 
als 300 Augenzeugen unterschriebenen Bericht an die Pariser Akademie 
abgeschickt hatte, fand diese es lacherlich, da man tiberhaupt tiber eine 
solche Absurditaét ein Protokoll aufnehmen kénnte. So schrieb der von der 
Akademie beauftragte Berichterstatter Berthollon: ,, Wie traurig ist es nicht, 
eine ganze Munizipalitat durch ein Protokoll in aller Form Volkssagen be- 
scheinigen zu sehen. die nur zu bemitleiden sind! Was soll ich einem solchen 
Protokoll weiter beifiigen ? Alle Bemerkungen ergeben sich dem philosophischen 
Leser von selbst, wenn er dieses authentische Zeugnis eines offenbar falschen 
Faktums, eines physisch unméglichen Phanomens liest.‘‘ Erst Chladni brach 
mit seiner Abhandlung: ,,Uber den Ursprung der von Pallas gefundenen 
und anderer Eisenmassen“ (Riga 1794) richtigeren Anschauungen Bahn. Er 
hatte mit unendlichem FleiBe alle erreichbaren Nachrichten tiber Meteoriten- 
falle gesammelt und bewies durch eine scharfe Diskussion dieses Materials, 
daB die Meteoriten nur einen kosmischen Ursprung haben kénnen. Deutsche 
und englische Forscher schlossen sich bald seinen Ansichten an, und der groBe 
Steinfall zu l’Aigle (1803 April 16) tiberzeugte endlich auch die Pariser Aka- 
demie. Chladni setzte seine Studien fort, die ef 1819 in einem zweiten Werke: 
..Uber Feuer-Meteore und itber die mit denselben herabgefallenen Massen“‘ 
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(Wien 1819) der Offentlichkeit bekannt gab. Spater haben H. A. Newton, 
Schiaparelli und Galle diese Erkenntnisse weiter ausgebaut. Letzterer gab 
(1868) in seiner Abhandlung iiber den Pultusker Steinregen ein mustergiiltiges 
Beispiel der Bearbeitung einer solchen Erscheinung, und seine Methode der 
Bahnberechnung wird auch heute noch fast ausschlieBlich benutzt. In neuerer 
Zeit haben sich Denning und besonders von Niessl speziell diesen Unter- 
suchungen gewidmet und héchst wertvolle Beitrage geliefert. 

Natiirlich konnten in diesem Kapitel tiber Meteore nur die wichtigsten 
Tatsachen und Resultate mitgeteilt werden. Wer sich naher damit befassen 
will, mu8 das klassische Werk Schiaparellis: ,,Entwurf einer astronomischen 
Theorie der Sternschnuppen“ (Stettin 1871) selbst zur Hand nehmen. 


7. Das Zodiakallicht. 


Das Zodrakal- oder Trerkresslicht erscheint in unseren Gegenden als 
zarte, schwache Lichtpyramide, die man an einem klaren Winter- oder Frith- 
lingsabende nach der Dammerung am westlichen Himmel, im Sommer und 
Herbst dagegen vor Tagesanbruch am ostlichen Himmel schrag aufsteigen 
sehen kann. Etwa zwei bis drei Stunden nach Sonnenuntergang bzw. vor 
Sonnenaufgang hat es seine groBte Helligkeit und Ausdehnung. 

Von der Sonne als Mittelpunkt scheint sich das Zodiakallicht nach beiden 
Seiten in gleicher Weise und zwar nahe in der Ebene der Ekliptik zu erstrecken. 
Aus diesem Grunde ist es auch bei uns im Sommer und Winter nicht so gut 
als im Frihling und Herbst wahrzunehmen, weil da die Ekliptik dem Horizont 
so nahe liegt, daB sich das matte Licht in den Diinsten der Atmosphare leicht 
verliert. In der Nahe des Aquators, wo die Ekliptik stets steil gegen den 
Horizont liegt, kann man es fast gleich gut das ganze Jahr hindurch be- 
obachten, und seine Helligkeit gleicht dort der der hellsten Stellen der Milch- 
straBe. Es wird um so schwacher, je weiter es sich von der Sonne entfernt, 
kann aber doch in der Regel bis zu etwa 90° Abstand verfolgt werden. Unter 
ginstigen Umstanden erkennt man indessen der Sonne diametral gegeniiber 
einen zweiten, wesentlich schwacheren und weniger ausgedehnten Licht- 
schimnyvr, den sogenannten Gegenschein, und in den Tropen ist die ganze 
Erscheinung, die Pyramide des eigentlichen Zodiakallichtes und der Gegen- 
schein, wie ein Ring langs des ganzen Himmels verfolet worden. Newcomb, 
Barnard und Fath glauben, das Zodiakallicht an einigen besonders giinstigen 
Tagen nicht nur zu beiden Seiten der Sonne, sondern auch nérdlich von 
derselben gesehen zu haben, doch bediirfen diese vereinzelten Beobachtungen 
noch weiterer Bestatigung. 

Wirkliche Messungen der Helligkeit des Zodiakallichtes sind bisher nur ganz 
vereinzelt angestellt worden. M. Wolf benutzte das von ihm konstruierte 
, Schnittphotometer“, welches unter Anwendung der Photographie ermég- 
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lichte, wenigstens die Stellen gréBter Helligkeit festzulegen. Er kam dabei 
zu dem auch schon von anderen Beobachtern gefundenen Resultat, daB das 
Zodiakallicht nicht in der Ebene der Ekliptik, sondern in der des Sonnen- 
aquators liegt. Diesen Beobachtungen widersprechen aber die, welche Fessen- 
koff mit einem visuellen Flachenphotometer gemacht hat. Er findet namlich 
die Intensitatsverteilung symmetrisch zur Axe des Zodiakallichtes, diese 
aber nicht in der Ekliptik liegend, sondern parallel zu ihr, etwa 1° bis 2° 
nordlich von derselben. Danach wiirde es also keinen gréBten Kreis am 
Himmel bilden. Die besten Ergebnisse sind wohl zur Zeit die, welche van 
Rhijn bei Gelegenheit seiner Untersuchungen iiber die Helligkeit des nacht- 
lichen Himmels erhalten hat. Seine gleichfalls mit einem Flichenphotometer 
angestellten Messungen zeigten naimlich deutlich den Einflu8 des Zodiakal- 
lichtes auf die Helligkeitsverteilung am nachtlichen Himmel. Folgende 
Tabelle, ein Auszug aus den Resultaten van Rhijns, gibt den Verlauf der 
Helligkeit des Zodiakallichtes in einer hier nicht naher anzugebenden Einheit. 
Das schwache Anwachsen der Helligkeit bei den Lingen 170° und 180° ist 
durch den Gegenschein verursacht. 


i Breite 
Lange : Rs = as 2 
yon der Sonne 0° 10° 20° | 30° 50° 70? 
4()9 0.32 | 0.26 | 0.19 | 0.18 | 0.07 | 0.05 


50 0.25 | 0.21 | 0.16 | 0.11 | 0.07 | 0.05 
60 OAS.) DAT | 0.44 9) 0.11"1-0.07- 10.05 
70 0.15 | 0.14 | 0.12 | 0.10 | 0.07 | 0.05 
80 0.13 | 0.12 | 0.10 | 0.09 | 0.06 | 0.05 
90 0.11 | 0.10 | 0.09 | 0.08 | 0.06 | 005 
110 0.09 | 0.08 | 0.08 | 0.0% | 0.06 | 0.05 
130 0.08 | 0.08 | 0.07 | 0.07 | 0.06 | 0.05 
150 0.08 | 0.08 | 0.07 | 0.07 | 0.06 | 0.05 
170 0.09 | 0.68 | 0.07 | 007 | 0.06 | 0.05 
180 0.10 | 0.09 | 0.08 | 0.07 | 0.06 | 0.05 


Einige Astronomen haben eine Veranderlichkeit der Helligkeit des 
Zodiakallichtes erkennen wollen, und auch voriibergehende Schwankungen 
sind mehrfach konstatiert worden; doch sind dieselben vermutlich auf Ande- 
rungen in der Durchsichtigkeit der Erdatmosphare oder auf physiologisch- 
optische Ursachen zuriickzufithren. Solche schwachen Lichterscheinungen wer- 
den namlich durch Reizung der Stabchen des menschlichen Auges dem Be- 
wuBtsein iibermittelt, und bei diesem ,,Staibchensehen“ treten sehr leicht und 
haufig scheinbare Intensitaétsinderungen auf. Die schon von Cassini ver- 
_ mutete periodische Veranderlichkeit, sowie die Beziehungen zur Sonnen- 

tatigkeit (Fleckenbildung) sind noch durchaus problematisch. Bevor wir 
nicht sorgtaltige und Jahre hindurch in tropischen Gegenden fortgesetate 
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Beobachtungen iiber die Form, Lage und Helligkeit des Zodiakallichtes 
besitzen, sind alle Schliisse, zumal iiber eine etwaige Veranderlichkeit des 
Glanzes, verfriiht und unsicher. Die Beobachtung dieser schwachen Licht- 
erscheinung bietet eben sehr erhebliche Schwierigkeiten nicht nur wegen 
ihrer undeutlichen Umrisse iiberhaupt, sondern auch, weil in unseren Breiten 
ihr unterer Rand durch die dort dichtere Atmosphare erheblich verschoben ist 
und das Licht daher nérdlicher zu liegen scheint, als es in der Tat der Fall 
ist. Die Schwierigkeiten werden noch dadurch vergréBert, daB die Dammerung 
stérend und auf die Resultate verfalschend einwirkt. Fig. 192 zeigt eine auf 
dem Lowell-Observatorium erhaltene Aufnahme des Zodiakallichtes. 


Fig 192. Das Zodiakallicht, 1901 Febr. 13. 
Nach einer Aufnahme von Douglass auf dem Lowell-Observatorium. 


Uber die wahre Lage des Zodiakallichtes im Sonnensystem und seine 
Gestalt wissen wir noch wenig Sicheres. Manche halten es fiir einen die Erde 
in unmittelbarer Nahe umgebenden Nebelring, nach anderen ist es ein die 
Sonne umschwebender Ring diskreter Teilchen, wieder andere sehen es sogar 
als eine rein terrestrische Erscheinung an, die durch Lichtreflexion der letzten 
Sonnenstrahlen in einer sehr stark abgeplatteten Erdatmosphire entsteht. 
Diese Auffassung diirfte aber irrig sein. Das Zodiakallicht mii®te naémlich 
danach im Erdaquator liegen, nicht aber in der Ekliptik (bzw. in dem Sonnen- 
aquator), wie es tatsachlich der Fall ist.. Auch miiBte es eine Parallaxe zeigen, 
die man aber bisher nicht hat beobachten kiénnen. Ubrigens enthalten die 
auBersten Schichten der Atmosphiare die Gase in so groBer Verdiinnung, 
daB sie nicht so viel Licht reflektieren kénnen, als die beobachtete Helligkeit 
des Zodiakallichtes erfordert. Fassen wir alle Tatsachen der Wahrnehmung 
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zusammen, so ist die Annahme wohl die wahrscheinlichste, daB es einer die 
Sonne in Gestalt einer diinnen Scheibe oder eines sehr abgeplatteten Ro- 
tationsellipsoids umgebenden, in der Ekliptik liegenden Wolke kosmischen 
Staubes zuzuschreiben ist, welche sich ein wenig iiber die Erdbahn hinaus 
erstreckt, und deren Teilchen das Sonnenlicht reflektieren. Der Gegenschein 
wird bei dieser Auffassung, welche von Seeliger theoretisch begriindet worden 
ist, durch die besondere Art der Lichtreflexion erklart, die, Kérpern von 
rauher Oberflache eigen ist. 

Uber die Natur der das Zodiakallicht erzeugenden Materie ist noch so 
gut wie nichts bekannt. Es ist zu lichtschwach, als daB sich seine Farbe 
mit Bestimmtheit angeben lieBe. Meist wird es als wei’ oder gelblich beschrie- 
ben. Das Spektrum wurde von verschiedenen Beobachtern untersucht, ohne 
daB eine Ubereinstimmung der Resultate erhalten wurde. Einige, wie Ang- 
strém, nahmen nur eine einzige gelb-griine Linie (die helle Nordlichtlinie) 
wahr, welche also von leuchtendem Gase herriihren wiirde; andere, wie A. W. 
Wright und Liais, fanden das Spektrum kontinuierlich und dem Sonnen- 
spektrum ahnlich; Vogel hat auBer einem schwachen kontinuierlichen Spek- 
trum gleichfalls noch die Nordlichtlinie erkannt. Fath hat auf dem Lick- 
Observatorium und 1908/09 auch auf dem Mount Wilson das Spektrum des 
Zodiakallichtes mit einem hierzu geeigneten Spektrographen zu photo- 
graphieren versucht. Die von ihm erhaltenen Aufnahmen haben die gréBte 
Ahnlichkeit mit dem Sonnenspektrum; es lieSen sich die Fraunhoferschen 
Linien G, H und K mit Sicherheit darin nachweisen. Diese Untersuchungen 
von Fath sind zur Zeit die zuverlassigsten; nach ihnen wiirde also in Uber- 
einstimmung mit den Untersuchungen von Seeliger das Zodiakallicht als 
eine Wolke von kleinen Partikeln anzusehen sein, die Sonnenlicht reflek- 
tieren. Emissionslinien hat Fath nicht gefunden; die Nordlichtlinie riithrt 
nicht von dem Zodiakallicht her, sondern von schwachen. sonst nicht bemerk- 
baren Nordlichtern. In der Tat kann man die Nordlichtlinie jederzeit an 
allen Stellen des Himmels auffinden, wie Slipher durch zahlreiche Spektral- 
aufnahmen festgestellt hat. Nach A. W. Wright soll das Zodiakallicht polari- 
siert sein, und zwar in einer Ebene, die durch die Sonne geht. Hat somit 
die oben ausgesprochene Ansicht tiber die Natur des Zodiakallichtes nach 
dem augenblicklichen Stand unserer Kenntnisse wohl die gréBte Wahrschein- 
lichkeit fiir sich, so miissen doch jedenfalls noch weitere Beobachtungen 
gemacht werden, ehe wir hoffen diirfen, die Wahrscheinlichkeit der GewiBheit 
nahe zu bringen. 

Das Zodiakallicht ist nach Brugsch den Agyptern bekannt gewesen. 
Sie bildeten es als Dreieck haufig auf ihren Denkmalern ab. Dagegen scheinen 
_ die Griechen und Rémer es nicht bemerkt zu haben, wenigstens haben sich 
bis jetzt weder bei ihnen noch bei den arabischen Astronomen Nachrichten 
dariiber vorgefunden. Wohl aber wird es von den islamitischen Dichtern 


522 III. Das Sonnensystem. 


und Gesetzgebern haufig erwahnt (z. B. im Koran, Sure II, Vers 183), wie 
J. W. Redhouse zuerst feststellte. Es wird von ihnen ,,erste oder falsche 
Morgendimmerung“ oder ,, Wolfsschwanz‘‘ genannt. Nach A. von Humboldt 
sollen es auch die Azteken und zwar schon 1509 gekannt haben. Von den 
alteren Astronomen haben es Rothmann, Tycho Brahe, Kepler gesehen, 
Wendelin und Childrey (1659) richtig beschrieben. Wissenschaftlich ist es 
aber erst von J. D. Cassini (1683) und seinem Gehilfen Fatio studiert worden. 
Vom 19. Jahrhundert an ist das Zodiakallicht haufig beobachtet worden. 
GréBere Beobachtungsreihen riihren besonders von Heis, Weber, Jones, 
J. Schmidt und Searle her. Der Gegenschein ist 1730 durch Pézénas ent- 
deckt, aber erst 1854 von Brorsen genau beobachtet worden. 


Vierter Teil. 


Stellarastronomie. 


Einleitung. 


Wir haben uns bisher hauptsachlich mit denjenigen Himmelskérpern 
beschaftigt, welche unsere Sonne umgeben und mit ihr das Sonnensystem 
bilden. Trotz der ungeheuren Entfernungen, in denen sich viele von ihnen 
befinden, kénnen wir sie doch, im Vergleich mit den Sternen'), als eine iso- 
herte, uns unmittelbar umgebende Familie betrachten, da selbst eine Kugel 
von dem Durchmesser der Neptunbahn einem Beobachter auf dem nachsten 
Sterne nur als ein Punkt erscheinen wiirde. 

In unserem System von Sonne, Planeten und Satelliten haben wir eine 
wundervoll geordnete, durch ein Gesetz beherrschte Vereinigung kennen 
gelernt, wo jeder Kérper durch fortwahrende Ausgleichung gravitierender 
und zentrifugaler Krafte endlose Revolutionen hindurch in seiner bestimm- 
ten Bahn gehalten wird. Bilden die Millionen Sonnen, welche uns das Fern- 
rohr im unermeBlichen Raume aufweist, ein System ahnlich geregelter Struk- 
tur, oder vielleicht deren mehrere? Und wenn dies der Fall ist, welches ist 
diese Struktur? Schiatzen wir die Bedeutung einer, Frage nicht nach ihren 
Beziehungen zu unserem menschlichen Interessenkreise und Wohlbefinden, 
sondern nach der GroBartigkeit des Gegenstandes, dem sie gilt, dann miissen 
wir diese als eine der edelsten und gré8ten betrachten, mit denen des Men- 
schen Geist sich je beschaftigt hat. Als der geheimnisvolle Schleier, der das 
Sonnensystem bedeckte, geliiftet ward und sich die Erde, die wir bewohnen, 
nur als ein die Sonne umkreisender Planet erwies, tat die Menschheit einen 
groBen Schritt vorwarts auf dem Wege zur Erkenntnis von der Unermef- 
lichkeit der Schépfung und der verhiltnismaBigen Kleinheit und Kleinlich- 


1) Der Ausdruck ,,Fixsterne’’, zur Unterscheidung der Sterne von den Planeten 
* und Kometen, hat streng genommen nur noch historische Bedeutung, weil wir jetzt wissen, 
daB auch auBerbalb des Sonnensystems keine Ruhe existiert, vielmehr auch die sogenannten 
Fixsterne sich in — zum Tei] sehr betrichtlicher — Bewegung befinden. 
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keit unserer irdischen Interessen. Wenn wir aber, unseren Blick erweiternd, 
finden, da% unsere machtige Sonne nur eine von ungezahlten Millionen, 
unser ganzes System nur ein verschwindender Teil des Universums ist, so 
erdffnet sich damit dem geistigen Auge ein unermeBlich weiterer Raum. 
Erst wenn wir alle die Sterne, Sternhaufen und Nebel, welche uns das Fern- 
rohr zeigt, in ein einziges System zusammengefaBt haben und die Bewegungen 
und deren Ursachen kennen, die in dem Ganzen wie in seinen Teilen wirken, 
dann erst werden wir das Problem des materiellen Universums in seinem 
weitesten Umfange gelést haben. Wann, ob tiberhaupt je diese Zeit kommen 
wird, vermégen wir nicht zu sagen; aber selbst die GewiSheit, daB unser Ge- 
schlecht noch fiir Jahrhunderte nichts wird tun kénnen, als die Steine zu- 
sammentragen, aus denen eine ferne Zukunft das Gebaude des Universums zu 
bauen hat, darf uns nicht abhalten, unser Teil zu tun; auch das Einzelne und 
Kleine ist schon, wenn reine und freie Geistestatigkeit es erringt, und weniger 
die Wahrheit selbst, als das unabliissige Streben danach befriedigt dauernd. 

Ehe wir nun die Ansichten und Hypothesen darlegen, die zu verschiedenen 
Zeiten tiber die Beschaffenheit des Weltgebaudes wie tiber die Entwicklung 
seiner Bestandteile ausgesprochen worden sind, miissen wir die Beobachtungs- 
tatsachen anfithren als die Fundamente, auf denen jene mit groBerer oder 
geringerer Sicherheit aufgebaut worden sind, und wir wollen auch hier wie 
friher vom Augenschein und von dem ausgehen, was die unmittelbare Be- 
trachtung am Himmel zeigt. 


KeAs Pare 
Die Fixsterne. 


1. Anblick des Sternhimmels im allgemeinen. 
Sternverzeichnisse und Sternbilder. 


Das erste, was dem Beobachter bei der Betrachtung eines schénen Stern- 
himmels in wolkenloser Nacht auffallt, ist die Mannigfaltigkeit des Gesehenen; _ 
sofort wird er sich bemiihen, durch Beziehung auffallender Objekte zueinander 
Ordnung in das regellose Gewirr der Erscheinungen zu bringen. Und so wie 
der moderne Mensch verfahrt, der zum ersten Male den Sternhimmel ansieht, 
nicht nur um ihn unmittelbar auf das Gemiit wirken zu lassen, sondern um 
ihn kennen zu lernen, so geschah es auch in den Zeiten des Kindesalters der 
Menschheit. Die altesten schriftlichen Uberlieferungen, wie chinesische 
Annalen, assyrische Inschriften, die Bibel, Homers Gesiange, erwihnen schon 
einzelne am Himmel besonders auffallende Objekte und zu Sternbaldern oder 
Konstellationen zusammengefaBte Gruppen von Sternen, so den GroBen Baren, 
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den Orion, die Plejaden u. a. Jede folgende Generation fiigte dann weitere 
Sternbilder hinzu, bis schlieBlich samtliche hellere Gestirne in Sternbilder 
zusammengefaBt waren und dadurch deren Beschreibung erleichtert und die 
Kenntnis der Gestirne oder die Astrognosie erméglicht war. Die am siid- 
lichen Himmel noch bestehenden Liicken fiillten die neueren Zeiten aus, so 
da wir jetzt tiber den ganzen Himmel ein Netz von 86 Sternbildern (nach 
Argelander und Gould) haben, 32 davon nérdlich, 54 siidlich vom Aquator. 
Die Namen der alteren, hauptsachlich von den Griechen eingefiihrten Stern- 
bilder sind meist der Mythologie entnommen, und die der Tierkreisbilder 
haben symbolische Bedeutung; die neueren Sternbilder dagegen, besonders 
die siidlichen, tragen in ihrer Bezeichnung keinen bestimmten Charakter. 

Schon dem oberflachlichen Beschauer fallt unter der scheinbar zahl- 
losen Menge der in verschiedenstem Glanze strahlenden Sterne ein bald 
wolkenartig zusammengeballtes, bald gleichmaBig und sanft schimmerndes, 
hier schmales, dort breiteres oder auch geteiltes, in unregelmaiBigem Laufe 
die Sternbilder durchziehendes Band, die MilchstraBe, auf. Das bloBe Auge 
nimmt in ihr wohl einzelne hellere Sterne wahr, und der Aufmerksamere 
bemerkt vielleicht, da die schwacheren Sterne, je naher sie diesem schim- 
mernden Giirtel stehen, desto zahlreicher werden; aber da8 dieses fast gleich- 
maBige, sanfte Licht durch Millionen einzelner Sterne hervorgebracht wird, 
vermag er nicht zu erkennen. Erst das Fernrohr zeigt die Ursache dieses 
Leuchtens in einer unermeBlichen Zahl dicht gedraingter, schwacher und 
schwachster Sterne, die desto zahlreicher werden, je naher sie den hellsten 
Stellen der MilchstraBe sind. 

AuBer der MilchstraBe nehmen wir schon mit bloBem Auge an einigen 
Stellen des Himmels kleine, neblig schimmernde Flecke, sowie Haufen dicht 
zusammengedrangter einzelner Sterne wahr. Das Fernrohr hat von den erste- 
ren schon Tausende kennen gelehrt und gezeigt, da8 manche aus einzelnen 
Sternen bestehen, also zu den Sternhaufen gehoren, die meisten dagegen, 
auch bei Anwendung der lichtstarksten Instrumente, neblige Massen bleiben. 
Unter den Sternhaufen im weitesten Sinne des Wortes finden demnach die 
mannigfaltigsten Ubergainge und Zwischenstufen statt: von den grob zer- 
streuten an, wie z. B. den Plejaden, in denen schon das unbewaffnete Auge 
die hellsten Sterne einzeln erkennt, bis zu den schwachen, auch in den Fern- 
rohren nur als Nebel erscheinenden Bildungen. In welchen Beziehungen sie 
zueinander und zum Heer der einzelnen Sterne stehen, welcher Natur beson- 
ders die einzelnen Nebel sind, werden wir spater sehen. 

Auch zwischen den Einzelgestirnen und den Sternhaufen gibt es schein- 
bar eine Art von Ubergangsglied in den Doppelsternen und den mehrfachen 
Sternen, von denen das scharfe Auge gleichfalls am Himmel einige der leich- 

‘test erkennbaren wahrnimmt, deren Zahl aber das Fernrohr in fast noch hohe- 
rem Mae vermehrt hat, als selbst die der Nebelflecke und Sternhaufen. 
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Um die Benennung der einzelnen Sterne haben sich im friihen Mittel- 
alter die Araber Verdienste erworben, nachdem bei Griechen und Rémern 
nur wenige der hellsten besondere Namen erhalten hatten (z. B. Sirius, Pro- 
cyon, Arcturus, Capella); auf die Araber zuriickzufithren sind unter anderen 
Rigel, Beteigeuze, Aldebaran usw. von den Sternen der 1. GréBe, Mizar, 
Benetnasch, Algol usw. von den Sternen der 2. GroBe. Fir samtliche Sterne, 
selbst nur der ersten zwei oder drei GréBenklassen, Namen einzufiihren, wiirde 
indessen sehr unpraktisch gewesen sein; es war daher ein entschiedener Fort- 
schritt, als Bayer zu Anfang des 17. Jahrhunderts griechische Buchstaben 
zur Bezeichnung vorschlug, und zwar so, da die Buchstabenfolgea, 6, y, 0... 
ungefihr auch die Helligkeitsfolge bezeichnet+). Reichten die griechischen 
Buchstaben fiir ein Sternbild nicht aus, so eB Bayer ihnen die kleinen la- 
teinischen folgen. Dieses System geniigt fiir alle helleren Sterne und ist daher 
in allgemeine Anwendung gekommen, wo es sich um die Sterne bis zur 3. oder 
4. GréBe handelt. Schwéachere Sterne, bis zur 6. GréBe etwa, werden haufig 
nach den Nummern des Flamsteedschen Sternkatalogs unterschieden. Das 
groBe Heer der teleskopischen Sterne aber wird nicht mehr durch Namen 
oder Buchstaben, sondern durch den Ort an der Sphare (Rektaszension und 
Deklination) gekennzeichnet. So ist z. B. a im Bootes oder a Bootis die Be- 
zeichnung fiir Arcturus, a in der Leier oder a Lyrae die fiir Wega; dagegen 
9” AR (a) 21" 39™ 585, Dekl. (6) + 26° 52’ 27’ (1900) ein Stern der 9. GréBe, 
dessen Rektaszension und nordliche Deklination fiir das Jahr 1900 durch die 
angefiithrten Zahlenwerte gegeben sind. 

Systematisch geordnete Verzeichnisse solcher Sternérter oder Stern- 
kataloge hat man schon frithzeitig zasammengestellt. Das alteste, das wir be- 
sitzen, ist im Almagest des Ptolemaus enthalten und gibt fiir 1025 Sterne 
die Langen und Breiten an. Man nahm bis vor kurzem fast allgemein an, 
daB dieser Katalog (2. Jahrh. n. Chr.) einfach identisch sei mit dem uns ver- 
loren gegangenen alteren des Hipparch, an dessen Langen Ptolemaus nur die 
Prazession, und zwar mit einem unrichtigen Betrage, angebracht habe. 
Dreyer hat aber iiberzeugend nachweisen kénnen, dai Ptolemaius keineswegs 
den Hipparch einfach kopiert hat, sondern daS sein Katalog auf eigenen 


1) Das Prinzip, das Bayer bei der Benennung der Sterne der einzelnen Sternbilder 
befolgte, wird meist falsch dargestellt. In den Helligkeiten der Sterne unterschied er nur 
volle Gré8enklassen. Zihite nun ein Sternbild z. B. 2 Sterne erster, 4 Sterne zweiter GréBe 
usw., so bezeichnete er die beiden Sterne erster Gréfe mit « und f, die 4 zweiter GréBe mit 
y, 0, &, & usw., wobei er aberHelligkeitsunterschiede innerhalb derselben GréBenklasse nicht 
mehr beriicksichtigte. In unserem Beispiele wird also im allgemeinen die Reihentolge der 
Buchstaben y, 0, «, € nicht der Reihenfolge der Helligkeiten entsprechen. Bei der Verteilung 
der Buchstaben auf die Sterne innerhalb jeder GréBenklasse war vielmehr fiir Bayer die 
Lage der Sterne maBgebend, und zwar begann er bei den lebende Wesen darstellenden 
Sternbildern in der Regel am Kopf der Figur mit der Bezeichnung. 
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Beobachtungen beruht. Eine Priifung dieses Katalogs zeigt, daB die Stern- 
bilder vor 1800 Jahren denselben Anblick geboten haben, den sie jetzt bieten. 
Kinige wenige Sterne, die nicht sicher identifiziert werden kénnen, sind ent- 
weder Originalfehler des Ptolemaius oder Fehler, die durch die zahlreichen 
Transkriptionen entstanden sind, welche der Almagest vor Erfindung der 
Buchdruckerkunst erfuhr. 

Der nachste Katalog von einiger Wichtigkeit datiert aus der ersten Halfte 
des 15. Jahrhunderts und hat den eifrig der Sternkunde ergebenen Tataren- 
fiirsten Ulugh Beg zum Autor; er enthalt 1018 Sterne, deren Positionen in 
Samarkand groBtenteils aufs neue bestimmt wurden. Das genaueste Stern- 
verzeichnis aus der vorteleskopischen Zeit riihrt von Tycho Brahe her und 
enthalt 1000 Sterne, von denen aber nur 777 genau vermessen sind. Der erste 
Katalog, welcher mit Hilfe des Fernrohres hergestellt wurde, ist in Flam- 
steeds groBer ,,Historia coelestis Britannica‘’ enthalten und umfaBt 2866 
Sterne. 

Unsere heutigen Sternkataloge kann man in zwei Klassen teilen: solche, 
in denen die Sternérter nur genadhert, und solche, in denen sie mit aller erreich- 
baren Genauigkeit gegeben werden. Unter den Katalogen der ersten Art ist 
vor allem das grofartige Werk Argelanders und seiner Mitarbeiter Schénfeld 
und Kriiger zu nennen, die sogenannte Bonner Durchmusterung, welche 
im Jahre 1862 vollendet wurde und mit einem Schlage die Statistik des nérd- 
lichen Sternhimmels auf einen hohen Grad der Vollendung gebracht hat. Dieser 
groBe Katalog enthalt zwischen dem Nordpol und dem 2. Grad siidlicher De- 
klination 324198 Sterne, darunter simtliche Sterne bis zur 9. GroéBe und 
sehr viele der 10. GréBe. Eine Fortsetzung der Arbeit bis zum 23. Grad siid- 
licher Deklination ist von Schénfeld ausgefiihrt worden und enthalt 133 659 
Sterne. Die weitere Fortfiihrung bis zum Siidpole hatte Thome in Cordoba 
(Argentinien) unternommen und den Teil bis zum 52. Grad siidlicher Deklina- 
tion auch vollendet. Derselbe enthalt alle Sterne bis zur 10. GréBe, im ganzen 
489 827 Sterne. Leider ist Thome im Jahre 1908 vor Vollendung seines Werkes 
gestorben; die Beobachtungen fiir die Zone von 52° bis 61° hat er noch aus- 
fiihren kénnen, und der daraus abgeleitete Katalog ist 1914 erschienen. Die 
Gesamtzahl der in Cordoba beobachteten Sterne wird damit auf rund 580 000 
gebracht. 

Die Verzeichnisse der anderen Art sind auBerordentlich zahlreich, die 
meisten aber selbst hinsichtlich der helleren Sterne unvollstandig. Hines der 
ersten und wichtigsten — wichtig nicht nur wegen der Zahl der Sterne und der 
Genauigkeit ihrer Position, sondern fast mehr noch wegen der Untersuchungen 
der Grundlagen — sind die ,,Fundamenta astronomiae™, die Bessel 1818 ver- 
éffentlichte, und welche 3222 von Bradley um die Mitte des 18. Jahrhunderts 
‘ mit gréBter Sorgfalt beobachtete Sterne enthalten. Die von Bessel ange- 
wandten Reduktionsmethoden, die er hier und in einem eng damit zusammen- 
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hangenden Werke, den ,,Tabulae reductionum observationum‘‘, entwickelt, 
haben bis in die neueste Zeit die Grundlage fiir alle derartigen Berechnungen 
gebildet. Eine neue Reduktion der Bradleyschen Beobachtungen ist spater 
von Auwers ausgefiihrt worden. 

Die Zahl der seit Mitte des 18. Jahrhunderts hergestellten Stern- 
kataloge belaéuft sich auf mehrere Hundert, und die Gesamtsumme der 
in ihnen festgelegten Sternérter ist enorm. Trotzdem erkannte man, dah 
es nur dem Zusammenwirken vieler Sternwarten gelingen kénnte, die auf 
diesem Gebiete zu leistende Arbeit in absehbarer Zeit zu bewaltigen. Hs 
bildete sich deshalb im Jahre 1863 die internationale Astronomische Ge- 
sellschaft, welche es sich zu ihrer ersten Aufgabe machte, einen Sternkatalog 
von hoher. Prazision herzustellen, der alle Sterne der Bonner Durchmuste- 
rung bis zur 9. GréBe enthalten sollte. Diese Riesenarbeit ist bereits voll- 
endet, und die Beobachtungen sind dann auch noch auf die Sterne von 
Schénfelds siidlicher Durchmusterung ausgedehnt worden. In der nérd- 
lichen Abteilung, d. h. zwischen den Deklinationsgrenzen + 80° und — 2°, 
enthalt der Katalog im ganzen die genauen Positionen von rund 138 000 
Sternen; von der siidlichen Abteilung steht die von der Sternwarte in Algier 
tibernommene Zone noch aus (— 18° bis — 23° Deklination). Die Stern- 
warten in Cordoba und La Plata sind gegenwartig an der Arbeit, auch die 
weiter siidlich gelegenen Sterne nach einem entsprechenden Plane zu beob- 
achten, und das erste der beiden genannten Observatorien hat bereits Kata- 
loge der Sterne zwischen — 22° und — 32° Deklination herausgegeben. Von 
friiheren Katalogen fiir den stidlichen Himmel sind besonders zwei von Gould 
in Cordoba zu nennen, welche zusammen 105 608 Sterne bis etwa zur 9. Grobe 
enthalten. Ein besonders wichtiger Katalog, welcher alle Sterne bis zur 
6. Grébe des ganzen Himmels und auBerdem noch 2000 schwachere, im ganzen 
6188 Sterne umfaBt, ist der 1910 erschienene,,Preliminary General Catalogue“ 
von Lewis Boss. Bei der Ableitung der in diesem Werke gegebenen Stern- 
positionen hat Boss eigene Beobachtungen nur in geringem Umfange benutzt, 
dagegen samtliche in anderen Katalogen enthaltenen Positionsbestimmungen 
der betreffenden Sterne herangezogen, und es ist das gréBte Gewicht auf die 
Ermittlung und Beseitigung der systematischen Fehler der benutzten 
Sternkataloge geleet. Nicht nur die Orter der Sterne fiir 1900 sind an- 
gegeben, sondern auch die ,,EKigenbewegungen“, auf die wir spater zuriick- 
kommen werden. 

Endlich gibt es eine beschrankte Anzahl heller Sterne, die sogenannten 
Fundamentalsterne, deren Orter seit Jahrzehnten auf verschiedenen Stern- 
warten mit der gréBten Genauigkeit beobachtet worden sind. Die Orter 
dieser Sterne stellen gewissermaBen die Fixpunkte dar, an die man in der 
Regel die Beobachtungen der Orter anderer Sterne anschlieBt. J. Peters 
hat, auf Grund der Arbeiten von Auwers, einen Katalog der Positionen 
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und Eigenbewegungen dieser Fundamentalsterne herausgegeben, der 925 
Objekte enthalt (Fundamentalkatalog des Berliner Astronomischen Jahr- 
buchs). Andere Fundamentalkataloge sind von L. Boss und von Newcomb 
aufgestellt worden. 

An dieser Stelle mu8 noch eines groBen Unternehmens Erwahnung ge- 
tan werden, welches auf eine Anregung von Ristenpart hin von der Berliner 
Akademie der Wissenschaften ausgefiihrt wird. Es trigt den Namen ,,Ge- 
schichte des Fixsternhimmels“ und beabsichtigt, alle in dem Zeitraume von 
1750 bis 1900 erhaltenen Meridianbeobachtungen von Fixsternen zu sammeln, 
auf ein einheitliches System zu reduzieren und einen auf dieses gesamte Ma- 
terial gegriindeten Generalkatalog herzustellen. Die Vollendung dieser ge- 
waltigen Arbeit wird noch geraume Zeit in Anspruch nehmen; sie wird aber 
fiir die Erforschung unseres ganzen Fixsternsystems von groBer Bedeutung 
werden. 

Hand in Hand mit der Herstellung der Sternverzeichnisse gingen die Ver- 
suche, den Himmel und die an ihm beobachteten Sterne bildlich auf Stern- 
karten und Globen darzustellen. Aus dem Altertume sind uns in einigen rémi- 
schen, aus dem Mittelalter in arabischen Globen interessante Darstellungen 
dieser Art erhalten geblieben. Der alteste uns erhaltene deutsche Himmels- 
globus ist der kiirzlich von Hartmann untersuchte und beschriebene des Kar- 
dinals Nicolaus von Cusa, der spatestens aus der ersten Halfte des 15. Jahr- 
hunderts herriihrt. Genauere Globen datieren erst aus dem 16. und 17. Jahr- 
hundert, wo Tycho und nach ihm sein Schiller J. Blaeuw solche nach stren- 
geren Prinzipien zu konstruieren lehrten. Den altesten groBeren Sternatlas 
enthalt die ,,Uranometria‘‘ des Augsburger Rechtsgelehrten J. Bayer (1603), 
welche hauptsachlich wegen der schon erwahnten praktischen Bezeichnung 
der helleren Sterne von wissenschaftlichem Werte ist; auch sie legt aber noch 
auf die Zeichnung der Sternbilder mehr Wert als auf die Sterne selbst, und erst 
spat hat man von ersterer abgesehen und sich mit Andeutungen, hauptsach- 
lich der Grenzen der Sternbilder, begniigt. Seit Anfang des vorigen Jahr- 
hunderts sind auch hier die Fortschritte, nicht wenig begiinstigt durch die 
Vervollkommnung der technischen Methoden, betrachtlich, und so besitzen 
wir jetzt eine ganze Reihe wertvoller Himmelsatlanten. Fiir die mit bloBem 
Auge sichtbaren Sterne sind fiir den nordlichen Himmel die Uranometria 
nova Argelanders, sowie der neuere Heissche Atlas die besten und fir die 
stidliche Halbkugel die Uranometria Argentina von Gould’). Die umfang- 
reichsten und groBartigsten sind die Atlanten der Bonner Durchmusterung, 
der siidlichen Durchmusterung und der Cordoba-Durchmusterung, welche die 
eraphische Darstellung der oben erwahnten Verzeichnisse bilden. 


1) Ein sehr empfehlenswerter kleiner Atlas ist der Himmels-Atlas von R. Schurig, 
2. Aufl. Leipzig, Ed. Gaebler, welcher alle mit blofen Augen sichtbaren Sterne beider 
Hemispharen enthalt. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 34 
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Die bisher besprochenen Sternkataloge und Karten sind samtlich noch 
aus direkten Beobachtungen am Fernrohre (die genaue Positionen enthalten- 
den Kataloge speziell aus Meridian-Beobachtungen) hervorgegangen. Durch die 
Einfithrung der Photographie in die Astronomie wird aber unsere Kenntnis 
des gestirnten Himmels binnen wenigen Jahrzehnten in ein weiteres Stadium 
gelangt sein. Die Vorteile der photographischen Methode sich zu eigen 
machend, haben sich Sternwarten aller Linder der Erde zur Herstellung 
einer Himmelskarte und eines genauen Sternverzeichnisses vereinigt, um ein 
Werk zu schaffen, dessen Hauptzweck erst durch eine nach 50 oder 100 Jahren 
anzustellende Wiederholung der Arbeit erreicht werden wird. Die fiir dieses 
Unternehmen notigen Platten werden mit photographischen Refraktoren 
aufgenommen, tiber deren Dimensionen auf S. 130 einiges gesagt und von 
denen das Potsdamer Instrument in Fig. 107 abgebildet ist. Auf den Platten 
entspricht 1 mm einer Bogenminute, und jede Platte bildet em Areal von 2° 
im Quadrat ab. Die Aufnahmen sollen den ganzen Himmel doppelt decken, 
damit jeder Stern zweimal auf ihnen vorkommt, und es sind dazu im ganzen 
rund 22 000 Platten nétig. Es werden zwei Serien von Aufnahmen gemacht, 
die eine, mit Belichtungen von etwa 3™ bis 5™, soll alle Sterne bis zur 11. GréBe 
enthalten; die mikrometrische Ausmessung dieser Platten liefert die Grund- 
lage fiir den groSen Sternkatalog, der eine hohe Genauigkeit besitzt. Die 
zweite Serie, mit Expositionszeiten von etwa 40™, gibt wesentlich schwachere 
Sterne wieder und ist zur Reproduktion bestimmt. Im ganzen sind also iiber 
44000 Aufnahmen nétig. Die Zahl der Sterne des Katalogs hat man auf 
3 bis 4 Millionen geschatzt, die des Atlas von 22 000 Blattern auf etwa 30 Milli- 
onen. Das grobartige Unternehmen ist noch im Gange, und mehrere Stern- 
warten haben schon ein erhebliches Stiick ihres Anteils vollendet und ver- 
dffentlcht. Es mu aber wohl als fraglich bezeichnet werden, ob der Atlas 
jemals wirklich fertiggestellt werden wird, wahrend dies fiir den Katalog zu 
erhoffenist. Letzterer gibt aber im allgemeinen nicht die Rektaszensionen und 
Deklinationen der Sterne, sondern nur ihre rechtwinkligen Koordinaten auf 
den Platten. Von seiten Deutschlands hat sich die Potsdamer Sternwarte an 
dem Unternehmen beteiligt. — Ein anderes hochbedeutsames Werk ist mit 
Hilfe der Photographie bereits erfolgreich durchgefiihrt worden. Es ist dies 
die ,,Photographische Kap-Durchmusterung‘‘ von Gill und Kapteyn, welche 
die genaherten Positionen und die photographischen GréBen fiir alle Sterne 
bis zur 10. GroBe zwischen dem Siidpol und dem 19. Grad siidlicher Deklina- 
tion, im ganzen fiir 454875 Sterne, enthalt. 

Von photographischen Sternkarten seien hier noch erwahnt die ,,Har- 
vard Maps‘, die auf 55 Karten (Glaskopien), und die von der Royal Astro- 
nomical Society herausgegebenen Franklin-Adams-Karten, die auf 206 Blat- 
tern den ganzen Himmel umfassen, sowie ferner die Wolf-Palisaschen Eklip- 
tikalkarten. 
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Wir verzichten hier darauf, eine Beschreibung der Sternbilder und 
ihrer Lage zueinander zu geben, da sich auf diese Weise eine selbst oberflach- 
liche Kenntnis des Sternhimmels doch nicht vermitteln la48t. Um eine solche 
Kenntnis zu erlangen, ist es vielmehr nétig, eine Sternkarte mit dem Himmel 
zu vergleichen. Fir die allerersten Studien auf diesem Gebiete kann man 
mit Vorteil eine drehbare Sternkarte1) benutzen, welche sich so einstellen 
laBt, daB sie fiir jeden Tag und jede Stunde den Anblick des Fixsternhimmels 
wiedergibt. Aber auch falls wir eine drehbare Sternkarte nicht zur Verfiigung 
haben, kénnen wir uns leicht mit Hilfe einer gewohnlichen Sternkarte am 
Himmel orientieren, wenn wir beachten, daB folgende Sternbilder in den 
frithen Nachtstunden durch den Meridian gehen, also wahrend des gréSten 
Teiles der Nacht sichtbar sind: im Friihling Lowe, Jungfrau, Bootes und 
die benachbarten Sternbilder; im Sommer Krone, Schlange, Ophiuchus, 
Herkules, Leier und Adler; im Herbst Schwan, Wassermann, Pegasus, 
Andromeda und Fische; im Winter endlich Widder, Perseus, Stier, Orion, 
groBer und kleiner Hund, Zwillinge, Krebs und &hnlich liegende Stern- 
bilder. Uberhaupt kulminieren um Mitternacht stets die Gestirne, die der 
Sonne diametral gegentiberliegen, oder. deren Rektaszension 180° von der 
der Sonne verschieden ist. Die zirkumpolaren Sternbilder sind, wie wir 
schon frither sahen, das ganze Jahr hindurch sichtbar, stehen aber natiir- 
lich zu derselben Stunde der Nacht in den einzelnen Jahreszeiten an ver- 
schiedenen Punkten des nérdlichen Himmels, so z. B. der Grobe Bar um 
Mitternacht im Frithling hoch oben im Zenit, im Sommer um dieselbe Stunde 
im Nordwesten, im Herbst unterhalb des Poles im Norden, im Winter end- 
lich im Nordosten. Von den hellsten Sternen kulminieren im Jahre 1923 um 
Mitternacht (in Ortszeit) 


Sirius am 1. Januar Wega am 30. Juni 

Procyon am 14. Januar Atair am 18. Juli 

Pollux am 15. Januar Deneb am 1. August 
Regulus am 21. Februar Fomalhaut am 4. September 
Spica am 12. April Aldebaran am 29. November 
Arcturus am 25. April Rigel am 8. Dezember 
Antares am 28. Mai Capella am 9. Dezember 


Beteigeuze am 19. Dezember. 


Diese Kulminationszeiten riicken in einem halben Monat um etwa 1 Stunde 
vor, so daB also z. B. Sirius am 15. Januar um 11", am 1. Februar um 10", 
am 15. Februar um 9" usw. und am 21. Juli um Mittag kulminiert. 
Nach Heis (Atlas coelestis novus) und Gould (Uranometria Argentina) 
enthalten die verschiedenen Sternbilder foleende Anzahl der Sterne bis zur 
1) Etwa die von A. Klippel herausgegebene (Verlag der Deutschen Lehrmittel-Anstalt 
in Frankfurt a. M.). 
34% 
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6. oder 7. GréBe. Die Reihenfolge ist im allgemeinen nach dem Abstande 
vom Nordpol und im Sinne zunehmender Rektaszension gewahlt, so dab 
das nérdlichste Sternbild, der Kleine Bar, beginnt und das siidlichste, der 
Oktant, schlieBt. Die mit * bezeichneten Konstellationen der siidlichen 
Hemisphare greifen mehr oder weniger auch in die nordliche tiber. 


Nordliche Sternbilder. 
(Sterne bis 6.7%? GréBe nach Heis.) 


Sternbild Sternzah| Sternbild Sternzahl 

1. Kleiner Bar, Ursa minor .... 54 1 Bootes Hast on cen ate 140 

BX Copheuss. ws asmcmnsisscoeis Mee 159 18. Nérdliche Krone, Corona bo- 
sh IDO Ne IDR c's. S95 8 ata o 6 220 TOALISSS cate Ie eres 31 
4:-Cassiopelaasy seeeieu ate secure 126 LOS SELOrkuiles ae ster ies t metre 227 
5. Giraffe, Camelopardalis ..... 138 20. Fiichschen, Vulpecula. . . . 62 
6. GroBer Bir, Ursa major ... . 227 VA et Seeatte gg 5G. 6 8 cc 18 
%. Jagdhunde, Canes venatici . .. 88 22. Delphin, Delphinus .... dl 
SiLeiers Wy raeee werent c castes 69 23. Dreieck, Triangulum .... 30 
BE Goes OMENS 6 595 4 8h oo 197 24 Wid der. wA TICS sur ae tiets as 80 
10. Fidechse, Lacerta ....... 48 AOS UK ey ANA 9g. SE 8 Be 188 
1b, ANTE, 6S Sg a SS os 139 26. Zwillinge, Gemini .... . 106 
125 PerseuSwey vet ce. oa ee cee 136 27. Kleiner Hund, Canis minor. 37 
13.) Hohrmann; Auriga eee. ens 144 Pash deGr se CEMe 4a Sa 6 6 92 
IES GK Wyeibes oA 4. 5 S10 cae 87 PBEM OOK NKs 5 5 6 o a 6 5 161 
15. Kleiner Lowe, Leo minor... . 40 30. Kleines Pferd, Equuleus .. 16 
16. Haar der Berenice, Coma Bere- Sills POsasusiaprmomeweses) eo oaones 178 
MICOS: ae, pewhs <a tv kst omnes 70 So). INGOND, JEON 5 s 2 6 6 5 3 128 

Siidliche Sternbilder. 
(Sterne bis 7? GréBe nach Gould.) 
Sternbild Sternzah] Sternbild Sternzahl 

“BB \Weihnixan, Coa o 5 5 6 5 bo 6 321 *48. Adler und Antinous, Aquila 
Yb (QDI) INSCEMR. 5 5 5 4 3 6 « 293 OUSAN UM OS see ieseetenne 146 
FSD TLOLIONW te te ekvenc tec Ncnieme se tee 186 49. Skorpion, Scorpius. ... . 185 
3G. HaseelLepussciny cw semmec ie ras 103 50. Schiitze, Sagittarius . . . . 298 
*37. Einhorn, Monoceros ..... . 165 51. Steinbock, Capricornus . . . 134 
38. GroBer Hund, Canis major. . . 178 52. Wassermann, Aquarius . . . 276 

*39. Wasserschlange, Hydra ... . 393 53. Siidlicher Fisch, Piscis austri- 
INU Se oS Bg.8 ote 75 
*40. Sextant, Sextans ....... 75 54. Bildhauer, Sculptor . . . . 131 
AlemBocherwOratersis aca amr eueaes 53 ay, (Oey WS = 5 oy on 5 4 110 
Ad vavabe ma COLNUSi- erste me mene 53 56. Grabstichel, Caelum .... 28 
AS. Waser Dibra ess bt oe eee 122 57. Taube, Columba. .... . 112 
*44° Jungfrau, Virgo... 27. 5 - Hews 271 BS Malerme Piccola meee 67 
*45. Schlange, Serpens....... 123 59. SchiffskompaB, Pyxis ... 65 
*46. Schlangentriger, Ophiuchus . . 209 60. Luftpumpe, Antlia. .... 85 
47. Sobieskischer Schild, Scutum Cale (Sani) INR 5 G6 5 oe 829 


DODIGELIN 5 xc. 50 7h ok eee te oa eee 33 (Vela 248, Puppis 313, Carina 268) 
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Sternbild Sternzahl Sternbild Sternzahl 

G2 CeRbCAUTUS leas che etal aces 389 ou Wereuz qi Crise nn ee 54 
Goa Woltes Dalpus acai arene as) syn 1 159 Choy, GIMMNGIaey, INI Rs Gp ne 75 
64. WinkelmaB, Norma. ...... 64 WoC ALKO lee CLGCIITIS mae emeen cee . 48 
Gone tat me AT ment cwecnis eal) Vonie ers 86 78. Siidliches Dreieck, Triangulum 

66. Siid]l. Krone, Corona austrina . . 49 CUSHIONING Qe BG Ga e 46 
67. Fernrohr, Telescopium ..... 87 Rosse Late Ba vO seorslysereien trier te 129 
68. Mikroskop, Microscopium ... . 69 OE Abiiohignneye, IWNOWIS 95 a ce a « 84 
GY); Lends Gun el 4 og 6 oo So 106 oil, Abie, UNO ¢ 0 5 6 Gln 81 
OR DOCUERG «54 us) Soe <) ee Soon) “oe 5 139 82. Kleine Wasserschlange, Hydrus 64 
71. Pendeluhr, Horologium ..... 68 83. Tafelberg, Mensa (Mons mensae) 44 
2, ING, ISAM 4° 3&3 4 6 Soo 34 645 Cham aeleonen, ns areiueecees 50 
%3. Schwertiisch, Dorado .... .. . 43 85. Paradiesvogel, Apus .... . 67 
74. Fliegender Fisch, Piscis volans. . 46 foo (Olcimunigs COINS 5 27 6 5 ce 88 


Die Sternbilder 54 bis 86 sind bei uns nicht oder nur zum geringsten 
Teile sichtbar. Unter den nérdlichen Sternbildern sind der GroBe Bar, 
Herkules und der Drache die gré8ten und sternreichsten, unter den siidlichen 
das Schiff Argo, die Wasserschlange und der Zentaur. 

Besonders erwahnt zu werden verdienen noch die Sternbilder des Tier- 
kreises; es sind dies folgende mit ihren entsprechenden ,,Zeichen“: 


Widder V Wage = 

Stier 8 Skorpion 
Zwillinge I Schiitze Z 
Krebs $9 Steinbock 4 
Lowe 8 Wassermann sv 


Jungfrau 1p Fische 


Thre Namen kann man sich leicht dem Gedachtnis einpragen mit Hilfe 
des im fiinfzehnten Jahrhundert entstandenen, aber auf alteren Vorbildern 
beruhenden Verses des Anianus: 


Sunt Aries, Taurus, Gemini, Cancer, Leo, Virgo 
Libraque, Scorpius, Arcitenens, Caper, Amphora, Pisces. 


Infolge der Prazession decken sich die Sternbilder des Tierkreises nicht 
mehr mit den ,,Zeichen“*, und der Frihlingspunkt (V) liegt gegenwartig im 
Sternbilde der Fische. Die ,,Zeichen‘‘ dagegen beginnen im Frihlingspunkte 
mit dem Widder und umfassen, um die ganze Ekliptik fortschreitend, je 
30° in Lange, fiir die heutige Astronomie haben sie aber keine Bedeutung 
mehr. 


2. Zahl, Helligkeit und Farbe der Sterne. 


Die Zahl der Sterne, welche wir mit, bloBem Auge sehen kénnen, 
wechselt je nach der Scharfe und Ubung des Auges und nach der gréBeren 
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oder geringeren Durchsichtigkeit der Luft so sehr, daB sie nur ungefahr 
angegeben werden kann; indessen ist sie weit geringer, als man gewohnlich 
nach dem allgemeinen Eindruck annimmt. Dem normalen Auge moégen 
bei guter Luft am ganzen Himmel etwa 5500 Sterne einzeln sichtbar sein; 
in unseren Breiten also, wo etwa °/, simtlicher Sterne nach und nach tiber 
den Horizont treten, ungefahr 4000. Argelander, der ein Auge mittlerer 
Schiarfe besaB, fiihrt bis zum 35. Grade siidlicher Deklination nur 3256, Heis 
dagegen, der ganz ungewohnlich scharfsichtig war, 5421 einzelne Sterne 
auf. Diese Zahl wachst natiirlich, wenn wir ein Fernrohr anwenden, sehr 
bedeutend. Aus den Stern-Eichungen (,,star-gauges“‘) von W. Herschel — 
Zahlungen, die Herschel tiber die Sternfiille an verschiedenen Stellen des 
Himmels anstellte — hat W. Struve die Gesamtzahl der mit dem 20 fiiBigen 
Herschelschen Teleskop noch sichtbaren Sterne auf tiber 20 Millionen ge- 
schatzt, und die groBen Fernrohre der neuesten Zeit zeigen noch weit mehr. 
Indessen ist eine verlaSliche Schatzung dariiber nicht gemacht worden, und 
wir kénnen nur sagen, daB die Zahl der Sterne sicherlich mehrere Hundert 
Millionen betragen wird. 

Schon im Altertum hat man die Sterne nach ihrer Helligkeit in soge- 
nannte GréBenklassen eingeteiltt). Man nannte die hellsten 1. GréBe, die 
nachsthellsten 2. GroBe usf. und bezeichnete endlich die dem bloBen Auge 
gerade noch wahrnehmbaren als 6. GréBe. Dieses Einteilungssystem der 
Sterne nach GréBenklassen hat man dann bei den teleskopischen Sternen 
fortgesetzt, hier aber mit zum Teil sehr voneinander abweichenden Skalen. 
In Deutschland, den nordischen Reichen und meist auch in Nordamerika 
hielt man sich an die Skalen von Argelander oder W. Struve; in England 
dagegen folgte man vielfach noch J. Herschel, der die Unterschiede zwischen 
den einzelnen Klassen wesentlich kleiner machte und z. B. zur 19. oder 
20. Klasse rechnete, was nach Struve etwa 12. GréBe war. Das ungefihre 
Verhaltnis zwischen diesen drei Skalen zeigt die folgende Ubersicht. 


Herschel Struve Argelander Herschel Struve Argelander 
M M M M M M 
8 7.2 7.4 16 17.2 (12.6) 
10 8.8 9.2 18 11.6 (13) 
12 10.2 10.4 20 12.0 © (18-414) 
14 10.8 (11.6) 


Die Einteilung der Sterne in ganze GréBenklassen geniigte nur fir die 
rohesten Schatzungen, und man sah sich:bald genétigt, Bezeichnungen fiir 
die Zwischenstufen einzuftihren. Zunachst half man sich dadurch, daB man 


1) Es handelt sich hier nur um die scheinbaren Helligkeiten, nicht um die GréBen der 
Sterne in linearem Mafe (Meilen, Kilometer) ausgedriickt. Diese sind uns nur fiir wenige 
Sterne bekannt, woriitber man Niheres im nichsten Abschnitte findet. 
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einen Stern, der seiner Helligkeit nach z. B. zwischen der 2. und 3. GréBen- 
klasse stand, als 2-31) bezeichnete, wenn er naher an der 2., und als 3-2, wenn 
er naher an der 3. GréBenklasse war. Doch auch dies reichte nicht mehr 
aus, als die Helligkeitsangaben genauer wurden, und so ging man dazu iiber, 
die GréBenklassen wie jede andere Mafeinheit in Zehntel, Hundertstel usw. 
einzuteilen, so dab also z. B. die Helligkeiten zwischen der 2. und 3. GréBen- 
klasse als 2.1, 2.2, 2.3 usw. oder, wenn es sich um noch kleinere Unterab- 
teilungen handelt, als 2.01, 2.02, 2.03 usw. bezeichnet werden. Zur 1. GriBe 
hatte man vordem unterschiedslos alle Sterne gerechnet, die heller als 
2. GroéBe waren, obwohl sich einzelne von ihnen um beinahe zwei GréBen- 
klassen voneinander unterscheiden. Durch die Dezimaleinteilung der GréBen- 
klassen wurde die Méglichkeit gegeben, diese Unterschiede auch in der 
Bezeichnungsweise zum Ausdruck zu bringen, indem man nicht nur das Inter- 
vall von der 1. bis zur 2. GréBe in die Zwischenstufen 1.1, 1.2, 1.3 usw. zer- 
legte, sondern ebenso auch die Reihenfolge der GréBenbezeichnungen in der 
anderen Richtung tiber 1.0 hinaus fortsetzte als 0.9, 0.8, 0.7 usw. Ja, man 
hielt nunmehr in konsequenter Durchfiihrung dieses Prinzips auch bei der 
GroBe 0.0 nicht an, sondern folgte der algebraischen Zahlenreihe auch in die 
negativen Zahlen und sagte: ein Stern besitzt die GréBe —1.0, wenn er eine 
GroBenklasse heller ist als ein Stern 0. GréBe oder zwei GroBenklassen heller 
als ein Stern 1. GréBe. Negative GroBen kommen allerdings auBer bei der 
Sonne, dem Mond und den gro8en Planeten nur noch bei den hellsten Sternen 
des Himmels, Sirius und Canopus, vor, deren GréBen nach Pickering —1.6 
und —0.9 sind. 

Die Einteilung der Sterne in GréBenklassen verlangt, daB das Verhaltnis 
der Helligkeit der Sterne zweier aufeinander folgender Klassen durchweg 
dasselbe ist, daB sich also z. B. die 2. zur 3. Klasse genau so verhalt, wie 
die 9. zur 10. Die photometrischen Messungen haben nun gezeigt, dab diese 
Bedingung in voller Strenge bei keiner der bekannten Helligkeitsskalen er- 
fiillt ist, auch nicht bei der Argelanderschen, so da8 also die alten GroBen- 
schatzungen kein richtiges MaB fiir die Intensitaten der Sterne gewesen 
sind. Die aus photometrischen Beobachtungen abgeleiteten Sternhellig- 
keiten wurden deshalb auch in der ersten Zeit nicht in GréBenklassen aus- 
gedriickt, sondern man gab die Helligkeitsverhaltnisse der gemessenen Sterne 
an, und zwar wurden gewohnlich die Logarithmen derselben benutzt, nicht 
die Zahlen selbst. Die Astronomen waren aber durch jahrtausendlangen 
Brauch so sehr an die Bezeichnung nach GréBenklassen gewéhnt, daB es 
nicht ratsam erschien, damit zu brechen. Nun hatten die Untersuchungen 
iiber die Argelandersche Skala erkennen lassen, daB in derselben das Hellig- 
keitsverhaltnis zweier aufeinander folgender GriBenklassen zwar sehr merk- 


1) Um diese Bezeichnung nicht mit einem Dezimalbruche zu verwechseln, setzte 
man den Punkt gewéhnlich nicht auf die Linie, sondern tiber dieselbe. 
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lichen Schwankungen unterworfen ist, im Durchschnitt aber angenahert 
2.5 betragt, so daB also z. B. ein Stern 5. GréBe uns etwa 244mal soviel Licht 
zusendet als ein Stern 6. Gré8e. Auf Grund dieses Resultates definierte 
man nunmehr den Helligkeitsunterschied zweier Sterne, deren Intensitaten 
sich wie 1: 2.5 verhalten, als eine photometrische Gréfenklasse. Da man aber, 
wie schon erwahnt, meist die Logarithmen der Helligkeitsverhaltnisse ver- 
wendete, so nahm man schlieBlich, um die Ausfiihrung der Rechnungen zu 
erleichtern, statt 2.5 die Zah] 2.512, deren Logarithmus = 0.4000 ist. 

Durch diese Festsetzung blieb die alte Bezeichnungsweise nach GréBen- 
klassen erhalten; sie wurde aber auf einen festen, gesicherten Boden gestellt, 
und das Willkiirliche, das bis dahin mit diesem Begriff verbunden war, ver- 
schwand. Die Anderungen, welche hiernach an die GréBenangaben der 
Bonner Durchmusterung anzubringen waren, sind, abgesehen von den ganz 
hellen und den schwachsten Sternen, nicht so erheblich, daB sie gegentiber 
der allgemeinen Unsicherheit der Schatzungen sehr ins Gewicht fallen. 

Unter Zugrundelegung der obigen Definition der GréBenklassen lassen 
sich die Lichtmengen, welche uns Sterne der verschiedenen Klassen zu- 
senden, leicht berechnen. Setzen wir die Helligkeit eines Sternes der 1. GréBe 
= 100, so erhalten wir die folgenden Intensitaten: 


1. GréBe = 100.00 6. GréBe = 1.00 

a 935, = OU OL te oe O40 

Sa a ee D-OD ee 8° ,, =-0.16 

40 O31 9. 5.) = 0.06 

Sia i= aie LOR =" 0025 

Es wiirden also einem Sterne 1. GroéBe an Helligkeit gleichkommen: 

2% Sterne 2. Grobe 251 Sterne 7. GroBe 
6 i ae Colm. Shes 
16 ke eae 1585 ~,, oe 
40 a) ae? SUS Mere Os ema. 

100 PAP OG ates usf. 


Die Betrachtungen iiber die Anzahl und die Helligkeit der Sterne haben 
an Sicherheit wesentlich gewonnen, seit wir in der Lage sind, dieselben auf 
genaue photometrische Messungen begriinden zu kénnen. Leider ist jedoch 
die Anzahl der Sterne, deren Helligkeit photometrisch bestimmt ist, im 
Verhaltnis zu der ungeheuren Zahl von Objekten, fiir die wir genaue Orts- 
bestimmungen besitzen, noch immer gering. 

Der erste brauchbare Helligkeitskatalog von Fixsternen, 208 Sterne 
enthaltend, ist von Seidel im Jahre 1863 veréffentlicht worden. Thm folgten 
in den 60er und 70er Jahren des vorigen Jahrhunderts einige mehr oder 
weniger umfangreiche Verzeichnisse von Peirce, Th. Wolff, Lindemann, 
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Ceraski u. a. Weit iitberfliigelt wurden aber alle diese Kataloge durch die 
im Jahre 1884 verdffentlichte ,,Harvard Photometry“ von Pickering in 
Cambridge (Mass.), welche die Helligkeiten aller Sterne bis zur 6. GréBe 
und noch einer groBen Zahl schwicherer zwischen dem Nordpol und dem 
30. Grad siidlicher Deklination, im ganzen von 4260 Objekten, enthalt. Die 
Helligkeiten sind mit Hilfe eines Meridianphotometers durch Vergleichung 
mit dem Polarsterne bestimmt worden. Nahe gleichzeitig erschien die ,,Ura- 
nometria Oxoniensis‘‘ von Pritchard in Oxford, die auf Messungen mit 
einem Keilphotometer beruht und die Helligkeiten aller mit bloBem Auge 
sichtbaren Sterne zwischen dem Nordpol und dem 10. Grade siidlicher Dekli- 
nation (im ganzen 2784) gibt. Von Pickering ist seitdem noch eine ganze 
Reihe photometrischer Kataloge verdffentlicht worden, welche zum Teil 
dadurch noch wertvoller gemacht worden sind, daS sie durch eine nach Siid- 
amerika entsendete Expedition auch auf den siidlichen Himmel ausge- 
dehnt wurden. Die meisten derselben hat er schlieBlich in zwei grobe Ka- 
taloge ,,The Revised Harvard Photometry“ zusammengefaBbt, die nicht 
weniger als 45 792 Sterne enthalten. Von Miller und Kempf in Potsdam 
ist im Jahre 1907 ein Katalog veroffentlicht worden, der samtliche Sterne 
der Bonner Durchmusterung bis zur GréBe 7.5 zwischen dem Nordpol und 
dem Aquator, im ganzen etwa 14200 Sterne, umfaBt. Die Beobachtungen 
zu dieser ,,Potsdamer Photometrischen Durchmusterung*‘ sind mit dem 
Zéllnerschen Photometer ausgefiihrt worden und dirften zur Zeit als die 
genauesten visuell-photometrischen Messungen anzusehen sein. 

Die GroBen der 42 hellsten Sterne+) des Himmels (bis einschlieBlich zur 
GréBSe 2.0) sind in der nachfolgenden Tabelle, nach ihrer Helligkeit in der 
Revised Harvard Photometry geordnet, zusammengestellt. Die GréBe von 
Beteigeuze ist in Klammern gesetzt, da der Stern veranderlich ist; bei Doppel- 
sternen ist das Gesamtlicht beider Komponenten angegeben. Die drei hellsten 
Sterne am nordlichen Himmel sind nach diesem Verzeichnisse Wega, Capella 
und Arcturus; es ist jedoch zu bemerken, da die Reihenfolge bei anderen 
Beobachtern anders lautet. Nach Miller z. B. ist Arcturus = 0”1, Wega 
= 02, Capella = 03. Diese Differenzen entspringen den unvermeidlichen 
Beobachtungsfehlern, sowie den weiter unten noch naher zu besprechen- 
den Unterschieden in der Auffassung der Helligkeit verschieden gefarbter 
Sterne. 

Von genauen photographisch-photometrischenBestimmungen von 
Fixsternhelligkeiten existieren bisher neben zahlreichen Arbeiten geringeren 
Umfanges nur drei gréfere Kataloge, die ,,Géttinger Aktinometrie“ von 
Schwarzschild, die ,,Yerkes Actinometry’’ von J. A. Parkhurst, und der 
Katalog photographischer Helligkeiten polnaher Sterne heller als 9. GroBe, 


1) In dem Abschnitte ,,Bewegungen der Sterne‘ findet sich eine Tabelle, welche 
auBer anderen Angaben auch die Helligkeiten aller Sterne bis zur GroBe 3.0 enthalt. 
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Bezeichnung | Name Grobe Bezeichnung Name Grobe 

M M 

a Canis majoris Sirius —1.6 | a@ Geminorum Castor 1.6 
a Carinae Canopus | —0.9 | y Crucis | Weal 
a Centauri | | O14 | € Canis majoris fori’ 
a Lyrae Wega 0.1 €é Ursae majoris | Alioth 1 
a Aurigae | Capella 0.2 | 7 Orionis | Bellatrix 1 
a Bootis Arcturus | 0.2 | A Scorpii | sey 
Bb Orionis | Rigel 0.3 | € Carinae et 
a@ Canis minoris | Procyon | 0.5 € Orionis | 1.8 
a Eridani Achernar | 0.6 | B Tauri« 1.8 
fp Centauri 0.9 | 6 Carinae 1.8 
a Aquilae _ Atair | 0.9 | Ursae majoris | Benetnasch | 1.8 
a Orionis | Beteigeuze (0.9) | @ Trianguli austrini 1.9 
a Crucis 1.0 a Persei Algenib 19 
a Tauri _ Aldebaran 1.1 | C Orionis 1.9 
a Virginis | Spica 1.2 y Geminorum | 1.9 
6 Geminorum Pollux 1.2 | € Sagittarii 2.0 
a Scorpii Antares 1.2 | a@ Ursae majoris Dubhe 2.0 
a Piscis austrini Fomalhaut | 1.3 0 Canis majoris 2.0 
a Cygni | Deneb 138 | 6 Canis majoris 2.0 
a Leonis Regulus | 18 | 0 Velorum | 1 2.0 
B Crucis | 1.5 | Scorpii | | 2.0 


den die Greenwicher Sternwarte veréffentlicht hat. Die beiden erstgenannten 
Kataloge enthalten die photographischen GréBen aller Sterne der Bonner 
Durchmusterung bis zur GroBe 7.5, und zwar der erstere 3522 Sterne in der 
Zone 0° bis + 20° Deklination, der andere 630 Sterne in der Polzone + 73° 
bis + 90°. 

Bestimmungen von FixsterngréBen, die nur einen geringeren Grad 
von Genauigkeit anstreben, sind mit Hilfe der Photographie bereits in groBer 
Anzahl ausgefiihrt worden, so z. B. bei dem groBen Unternehmen der photo- 
graphischen Himmelskarte und in besonders sorgfaltiger Weise bei der oben 
bereits erwahnten photographischen Kap-Durchmusterung. 

Die Frage nach der Anzahl der Sterne einer bestimmten GréBe ist von 
groBer Wichtigkeit fir stellarstatistische Untersuchungen iiber den Aufbau 
unseres Sternsystems. Man hat deshalb viele Mithe darauf verwandt, diese 
Anzahlen mit méglichst groBer Genauigkeit zu ermitteln. Die Bonner Durch- 
musterung gab die Moéglichkeit an die Hand, fiir die ersten neun GréBen- 
klassen die Anzahl der Sterne am nérdlichen Himmel abzuzihlen. Da jedoch 
die Helligkeitsangaben dieses Kataloges nur auf Schatzungen beruhen, muBte 
erst eine Reduktion dieser Schétzungen auf eine einwandfreie photometrische 
Skala abgeleitet werden. Eine solche Reduktion konnte dadurch gefunden 
werden, dafs man die photometrisch genau gemessenen Helligkeiten einer 
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Anzahl von Sternen mit den Katalogangaben der Helligkeit dieser Sterne 
verglich. So erhielt man fiir die nérdliche Himmelskugel vom Aquator bis 
zum Pol die folgenden Zahlen, wobei die Sterne bis zur GroBe 1.4 als Sterne 
1. GroBe, die von 1.5 bis 2.4 als 2. GréBe usw. gerechnet sind: 


GréBe Sterne Summe Gribe Sterne Summe 
i ) ) 6 1 949 2 883 
2 30 39 7 8 335 11 218 
3 re) 114 8 27 241 38 459 
4 190 304 9 165 190 203 649 


630 934 


or 


Wahrend die eben angegebenen Sternanzahlen auf vollstaindigen Ab- 
zahlungen aller am Nordhimmel vorhandenen Sterne beruhen, kann man 
fiir schwachere SterngréBen die Anzahl nur durch Stichproben ermitteln, 
weil die vollstandige Abzahlung am ganzen Himmel eine nicht zu bewaltigende 
Arbeit erfordern wiirde. Man sucht sich deshalb am Himmel gleichmaBie 
verteilte kleine Felder aus, zahlt in diesen Feldern die Sterne jeder GroBe 
ab und schleBt dann auf die am ganzen Himmel vorhandene Sternzahl, 
indem man die FlachengréBe der abgezahiten Felder mit der Gesamtfliche 
des Himmels vergleicht. 

Die ersten Abzaihlungen dieser Art haben wir schon in den Sterneichungen 
Herschels kennen gelernt. Seitdem sind visuelle Abzaihlungen direkt am 
Fernrohr nicht wiederholt worden; man hat sich vielmehr bei den neueren 
Untersuchungen stets der photographischen Platte bedient und auf dieser 
die Abzahlungen nach photographischen Gré8en ausgefiihrt. Von diesen 
neueren Untersuchungen ist zunachst die von Chapman und Melotte zu 
erwaihnen, welche die Sterne bis zur GréBe 17.5 auf 750 Feldern der oben er- 
wahnten Franklin-Adams-Karten abgezahlt haben. Ferner ist die ebenfalls 
oben schon erwahnte ,,Harvard Map“ dieser Aufgabe dienstbar gemacht 
worden; Sternabziéhlungen auf diesen Aufnahmen, bis zur GroBe 11.0, sind 
von Hennie ausgefiihrt und von Nort diskutiert worden. Die ausfihrlichsten 
Abzahlungen der Sterne verschiedener Groen verdanken wir den hollandi- 
schen Forschern Kapteyn und van Rhijn. Fir die helleren Sterne haben sie 
alles vorhandene Beobachtungsmaterial zusammengetragen und bearbeitet; 
fiir die schwachen Sterne griinden sich ihre neuesten Resultate auf die Auf- 
nahmen gewisser, ttber den ganzen Himmel gleichmaBig verteilter ,,ausge- 
wahlter Felder‘ (selected areas), die nach einem groBziigigen Plane Kapteyns 
auf verschiedenen Sternwarten ausgefiihrt wurden. Sie leiteten fir die Zah] 
der Sterne am ganzen Himmel bis zu einer vorgegebenen (visuellen) GréBe 
folgende Werte ab: y 
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GréBe Sternzahl GroBe Sternzahl 

0.0 2 9.0 139 000 
1.0 12 10.0 379 000 
2.0 39 11.0 1 020 000 
3.0 105 12.0 2 580 000 
4.0 445 13.0 5 970 000 
5.0 1 460 14.0 13 100 000 
6.0 4 720 15.0 27 500 000 
7.0 15 000 16.0 57 000 000 
8.0 46 100 


Aus diesen Zahlen ersieht man, daB die Summe aller Sterne bis zu einer 
bestimmten GréBe bei den helleren Sternen durchschnittlich etwa das Drei- 
bis Vierfache der fiir die vorhergehende GréSe gefundenen Summe betragt, 
bei schwacheren Sternen dagegen nur etwas mehr als das Zweifache. Wir 
werden spater, bei den Betrachtungen tiber die Verteilung der Sterne im 
Weltraume, sehen, daB diese merkwiirdige Erscheinung uns in den Stand 
setzt, die Abgrenzung und Ausdehnung unseres Sternsystems festzustellen. 

Uber das Helligkeitsverhaltnis der Sonne zu den Fixsternen kann man 
sich ein Bild machen, wenn man bedenkt, daB die Sonne rund 60000 Mil- 
lionen mal so hell ist als Capella. In GroBenklassen ausgedriickt heiBt dies, daB 
die Sonne 26.9 GréBenklassen') heller ist als Capella, und da dieser Stern 
die GréBe 02 besitzt, so wire hiernach die Sonne ein Stern —26"7. Nimmt 
man die Parallaxe von Capella zu 008 an, so folgt aus der obigen Zahl noch, 
da die schembare Helligkeit im quadratischen Verhaltnis der Entfernung 
abnimmt, da uns die Sonne in derselben Entfernung wie Capella als ein 
Stern 54 erscheinen wiirde, vorausgesetzt, daB keine Absorption des Lichtes 
im Weltraume stattfindet. Wir sehen also, daB unsere Sonne, deren Ver- 
haltnisse uns so gewaltig diinken, unter der unermeBlichen Schar der Sterne 
keineswegs eine besonders hervorragende Stellung einnimmt. 

In den Farben weichen die verschiedenen Sterne nicht sehr betrachtlich 
voneinander ab, und es ist daher erklarlich, da8 Beobachtungen und Unter- 
suchungen tiber diese erst sehr jungen Datums sind. 

Dem bloBen Auge erscheinen die meisten Sterne wei8, und nur wenige 
zeigen eine entschiedene, vorzugsweise rétliche Farbung; als solche fallen 
dem nicht sehr farbenempfindlichen Auge unter den Sternen 1. GréBe nament- 
lich Antares, Arcturus, Aldebaran und Beteigeuze auf. Sirius, Wega, Atair 
sind weiBe Sterne, Capella ist gelblich. Auch im Fernrohre treten andere 
Farben als weib, gelb und rot mit allen dazwischen liegenden Ubergingen 


1) Man erhalt diese Zahl, indem man den Logarithmus von 60000 Millionen, d. h. 
10.7782, durch 0.4000, den Logarithmus des Helligkeitsverhiltnisses zweier aufeinander 
folgender GréBenklassen, dividiert. 
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nicht auf. Die bei Doppelsternen bisweilen beobachteten Farben wie blau, 
grin u. a. miissen als durch Kontrastwirkungen hervorgerufene Tauschungen 
aufgefaBt werden. 

Den orangefarbigen und roten Sternen hat man hauptsachlich mit 
Riicksicht darauf, daB die Verinderlichen zum weitaus gréBten Teile diese 
Farbe zeigen, gréBere Aufmerksamkeit geschenkt, und es sind besondere 
Kataloge solcher Sterne von Schjellerup, Birmingham, Fr. Kriiger, Sestini 
und Osthoff zusammengestellt worden. Das von Fr. Kriiger herausgegebene 
Verzeichnis enthalt fast 6000 solecher Sterne, darunter die meisten bekannten 
langperiodischen Veranderlichen. 

Einer der rétesten unter allen dem freien Auge noch sichtbaren ist der 
Veranderliche « Cephei, Herschels ,,Granatstern“‘, der gewéhnlich als Stern 
6. GréBe erscheint; noch roter, aber etwas schwiacher und in unseren Breiten 
nicht so gut sichtbar ist Hinds ,,crimson star“‘, der Veranderliche R Leporis. 
Unter den teleskopischen Sternen besitzen z. B. die Verinderlichen V Hydrae, 
V und RV Cygni, S Cephei eine intensiv rote Farbe. Nahe bei 6 Crucis steht 
ein Stern 8. GréBe, von dem J. Herschel behauptet, daB es der réteste Stern 
sei, den er je gesehen habe. ‘ 

Die Bestimmung der Farbe durch blo8e Okularschatzung ist mit groBer 
Unsicherheit behaftet, denn verschiedene Augen zeigen hier eine sehr un- 
gleiche Empfindlichkeit, sowohl der Intensitaét nach — es gibt sehr verschie- 
dene Grade der Farbenempfindlichkeit —, als auch hinsichtlich der Qualitat 
der Farbe selbst; manchen Augen, den sogenannten farbenblinden, fehlt 
mitunter die Empfindlichkeit fiir eine oder selbst mehrere Farben ganz. Uber- 
dies spielt auch die Intensitat der Lichtquelle bei der Beurteilung der Farbe 
eine nicht unwichtige Rolle. Die Untersuchungen und Beobachtungen, 
welche Smyth, Sestini, J. Schmidt u. a. ttber diesen Gegenstand publiziert 
haben, sind daher mit Vorsicht zu benutzen, wenn man aus ihnen und den 
Vergleichungen mit anderen friiheren Beobachtungen Schliisse auf etwaige 
Farbenanderungen ziehen will, deren Méglichkeit oder selbst Wahr- 
scheinlichkeit, zumal fiir gréBere Zeitraume, freilich nicht zu bestreiten ist. 
Als eine mit einiger Sicherheit konstatierte sikulare Farbenainderung be- 
trachtete man friiher das Beispiel des Sirius, welcher heutzutage ein weiBer 
Stern ist, waihrend er im Altertum eine feurig rote Farbe besessen haben 
sollte. Eingehende Untersuchungen von Schiaparelli machen es aber wahr- 
scheinlich, daB die Angaben der alten Schriftsteller, aus denen man auf eine 
rote Farbe des Sirius schlieBen wollte, bisher vermutlich eine falsche Uber- 
setzung oder Auslegung erfahren haben. Ebenso unsicher und einer sorg- 
faltigen Kontrolle bediirftig sind die Anderungen in der Intensitat der Farbe, 
die einzelne Beobachter bei mehreren hellen Sternen, z. B. einigen Haupt- 
sternen im GroSen Baren, bemerkt haben wollen. Die einzigen Farben- 
anderungen, welche mit Sicherheit konstatiert worden sind, sind die bei einigen 
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neuen Sternen sowie bei einer gréBeren Zahl von Veranderlichen beobachteten. 
So zeigte z. B. die Nova Persei vom Jahre 1901, tiber die weiter unten noch 
nihere Mitteilungen folgen, wihrend eines Zeitraumes von mehreren Monaten 
im Zusammenhange mit Schwankungen der Helligkeit auch periodische 
Schwankungen der Farbe, welche sich zeitweise von Rot bis zu GelblichweiS 
erstreckten. Auch bei den Veranderlichen steht die Farbenanderung, wo 
eine solche beobachtet wird, im Zusammenhange mit dem Lichtwechsel. Wir 
werden bei der Besprechung der veranderlichen und der neuen Sterne noch 
einmal auf diese bemerkenswerten Erscheinungen zuriickkommen. 

Ein auf sorgfaltigen Schatzungen beruhender Katalog von Sternfarben, 
alle Sterne bis zur 5. GréBe noérdlich von —10° Dekl. und eine Anzahl 
schwacherer, im ganzen 2520 Objekte umfassend, ist von Osthoff aufgestellt 
worden. Auch in der Potsdamer Photometrischen Durchmusterung von 
Miiller und Kempf ist den Farben der Sterne eine besondere Aufmerksamkeit 
vewidmet worden. Diese Beobachter haben fiir jeden Stern, dessen Helligkeit 
sie bestimmten, auch die Farbe durch soregfaltige Schatzungen ermittelt, 
so da§ ihre Arbeit einen Katalog der Farben von mehr als 14000 Sternen 
bildet. Auf Grund dieses Verzeichnisses sind Miller und Kempf zu interes- 
santen Ergebnissen tiber die Abhangigkeit der Helligkeitsmessungen von der 
Farbe gelangt. Sie fanden namlich, daB die Differenz zwischen einem weiben 
und einem gelben Sterne von nahe gleicher Helligkeit in den verschiedenen 
photometrischen Katalogen um mehrere Zehntel einer GréSenklasse, zum 
Teil bis zu 04, verschieden gemessen ist. Worauf diese Unterschiede zu- 
riickzufiihren sind, ist noch nicht mit voller Sicherheit festgestellt worden, — 
vermutlich sind sie zum Teil persénlicher Natur, doch diirfte auch die Grobe 
des benutzten Fernrohres von Bedeutung sein. Jedenfalls folgt aus diesen 
Untersuchungen, daB bei genauen Helligkeitsmessungen auf die Farben- 
einfliisse unbedingt Riicksicht genommen werden muB, und daB Messungen 
eines Beobachters, dessen Verhalten in dieser Hinsicht nicht bestimmt worden 
ist, mit anderen Beobachtungen nicht ohne weiteres vergleichbar sind. 

Die Farbe eines Sternes, wie sie das Auge sieht, ist tibrigens durchaus 
keine einfache Erscheinung, und wie das Gelb der Sonne sich aus einer groBen 
Zahl der verschiedenartigsten Farben, den Farben des Spektrums, zusam- 
mensetzt, ebenso verhalt es sich mit den Farben der Sterne. Erst die Zer- 
legung des Sternlichtes im Spektroskop gibt uns ein sicheres Urteil iiber das, 
was das bloBe Auge die Farbe eines Sternes nennt. Die genaue Bestimmung 
der Farbe eines Sternes ist daher eigentlich nur mit Hilfe eines Spektral- 
photometers (s. S. 250) méglich. Leider sind aber diese Beobachtungen 
infolge der groBen Lichtschwache der Sternspektren so schwierig, dal sie 
bisher nur an wenigen hellen Sternen ausgefiihrt worden sind. Die erste etwas 
umfangreichere Arbeit auf diesem Gebiete rithrt von Wilsing und Scheiner 
her, die mit einem Crovaschen Spektralphotometer die Helligkeiten der Spek- 
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tren von 109 helleren Sternen an fiinf verschiedenen, vom auBersten Blau 
bis zum Rot reichenden Stellen des Spektrums bestimmt haben. Wilsing 
hat dann in einer spateren Arbeit die Methode wesentlich verbessert und 
auf der Grundlage des Planckschen Strahlungsgesetzes sehr sorefaltige und 
genaue Bestimmungen der Farben und Helligkeiten der hellsten Sterne 
durchgefiihrt. Seine neue Methode benutzt die Erscheinung, daB bei selektiv 
reflektierenden Spiegeln und selektiv absorbierenden Filtern die Abhangig- 
keit des Reflexionskoeffizienten bzw. Transmissionskoeffizienten von der 
Wellenlange mit gentigender Genauigkeit durch dieselbe Funktion darge- 
stellt wird, die auch im Planckschen Strahlungsgesetz den Zusammen- 
hang zwischen Strahlungsenergie einer bestimmten Wellenlinge und Tem- 
peratur angibt. Infolgedessen besteht die Méglichkeit, durch Einschalten 
eines solchen geeigneten Filters in den Strahlengang eines Sternes dessen 
Licht in wohldefinierter Weise so abzuschwachen, daf der Stern als schwar- 
zer Strahler von niedrigerer Temperatur erscheint und mit einer irdischen 
Lichtquelle von entsprechender Temperatur verglichen werden kann. Da 
die Temperatur der Sterne betrachtlich hoher ist, als die irdischer Licht- 
quellen, so ist eine wesentliche Herabsetzung ihrer scheinbaren Temperatur 
durch solche Filter notig, bevor ein Vergleich mit einer geeichten Glihlampe 
méglich ist. Die bekannten Konstanten des Filters gestatten dann aber 
riickwarts mit groBer Genauigkeit die Temperatur des Sternes und damit 
auch seine Farbe zu bestimmen. 

Einen Ersatz fiir die schwierige und umstandliche spektralphotometrische 
Beobachtung der Sterne kann die Vergleichung der visuellen und der photo- 
eraphischen Helligkeiten der Sterne bieten. Die visuell bestimmte GroBe 
eines Sternes bezieht sich naimlich auf diejenigen Teile des Spektrums, fir 
welche das menschliche Auge am meisten empfindlich ist, und die im Mittel 
etwa der Wellenlinge 560 ww entsprechen. Die photographische GréBe 
dagegen gilt, gewéhnliche Bromsilbergelatineplatten vorausgesetzt, ange- 
nahert fiir die Wellenlange 440 ~u, das Maximum der Plattenempfindlichkeit. 
Die Differenz der beiden GréBen, die man als Farbenindex bezeichnet, 
gibt also gewissermaBen eine spektralphotometrische Vergleichung der 
beiden genannten Spektralbezirke. Allerdings darf nicht tibersehen werden, 
daB, wie die visuell bestimmten Helligkeiten von der Farbenempfindlich- 
keit des betreffenden Beobachters abhangen, gerade so auch die photo- 
sraphischen GréBen von der verwendeten Plattensorte und dem fiir die Auf- 
nahme benutzten Objektiv. (ZahlenmaSige Angaben fir die Farbenindizes 
finden sich im nachsten Abschnitt.) 

Die einzigen gréBeren Verzeichnisse von Farbenindizes, die bisher 
existieren, sind die beiden oben erwahnten photographischen Helligkeits- 
kataloge von Schwarzschild und von Parkhurst und eines von King. In dem 
erstgenannten sind die Indizes durch eine Vergleichung der photographischen 
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GroBen der Géttinger Aktinometrie mit den visuellen GroBen der Pots 
damer Durchmusterung von Miller und Kempf erhalten. In dem zweiten 
sind sowohl die photographischen Gré8en als auch die visuellen von Park- 
hurst bestimmt, und zwar die letzteren ebenfalls auf photographischem 
Weee, unter Benutzung geeignet praparierter Platten. Kings Verzeichnis 
beruht auf einer Vergleichung von ihm bestimmter photographischer Hellig- 
keiten mit den visuellen Helligkeiten des Harvard-Katalogs. In den letzten 
Jahren hat Shapley fiir einige Sternhaufen, wie Messier 3 und Messier 13, die 
Farbenindizes von je etwa tausend Sternen bestimmt und auf diesem Wege 
uns Kenntnis von den in diesen Sternhaufen vorkommenden Spektraltypen 
verschafit. 

Eine andere Methode, zu einem Urteile iiber die Sternfarben zu ge- 
langen, ist vonComstock vorgeschlagen worden. Wenn man vor demObjektiv 
eines Fernrohres ein aus parallelen Drahten bestehendes Gitter anbringt, so 
entsteht neben dem direkten Bilde des Sternes in der Brennebene des Fern- 
rohres eine Reihe von Beugungsspektren, von denen die der ersten Ordnung, 
wenn das Gitterintervall hinreichend gro8 gewahlt wird, eine so geringe 
Ausdehnung besitzen, da sie fast wie Sterne gemessen werden kénnen. Denkt 
man sich nun einen Stern, der ausschlieBlich rotes Licht aussendet, und einen 
anderen, der nur violettes Licht besitzt, so wirden die Beugungsspektren 
des ersten Sternes, da rotes Licht starker gebeugt wird als violettes, weiter 
von dem Zentralbilde abstehen, als die des zweiten. Umgekehrt kann man 
also aus der Messung dieses Abstandes in Verbindung mit dem bekannten 
Gitterintervall fiir jeden Stern die Wellenlange des von ihm ausgesendeten 
Lichtes berechnen. Sterne von so einfacher spektraler Zusammensetzung, 
wie eben angenommen wurde, gibt es nun natiirlich in Wirklichkeit nicht; 
vielmehr sind in dem Spektrum eines jeden Sternes alle Farben enthalten, 
nur hat je nach der Beschaffenheit des Sternes die eine oder die andere Farbe 
das Ubergewicht. Die Lage des Beugungsbildes hangt somit davon ab, wel- 
ches die wirksamste Wellenlange in dem Spektrum des betreffenden Sternes 
ist. Wird diese (Comstock nennt sie die effektive Wellenlange) bestimmt, 
so bietet sie also in der Tat eine Art photographischen Farbenaquivalents. 
Von Hertzsprung, Bergstrand, Lindblad u. a. ist nach diesem Verfahren 
bereits eine gréBere Zahl von effektiven Wellenlangen bestimmt worden. 


3. Physische Beschaffenheit der Sterne. 


Vor der Anwendung des Spektroskops bei der Untersuchung der Him- 
melskorper war tiber deren Natur und Beschaffenheit so gut wie nichts be- 
kannt. Das Fernrohr brachte wohl die Objekte naher, lieB die Oberflachen- 
beschaffenheit der Kérper unseres Sonnensystems, die Formen der Kometen 
erkennen, tiber ihren inneren Bau aber, iiber die Elemente, aus denen sie 
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gebildet sind, gab es keinen AufschluB. Galt dies schon fiir die wenigen Kérper 
unseres Systems, so versagte es vollends bei den Tausenden von Sternen; 
sie bleiben auch im lichtstarksten Fernrohr einfach Punkte. Auch die Photo- 
metrie brachte uns bei den Fixsternen nicht weiter als zur Bestimmung 
ihrer Helligkeitsverhaltnisse. Erst die Zerlegung und Priifung des Lichtes 
im Spektroskop, die Spektralanalyse, hat uns einen Einblick in die chemische 
und physikalische Konstitution jener fernen Kérper vergénnt, und zwar 
leistet sie ihrer Natur nach gerade bei ihnen mehr als bei den Gliedern 
unseres Sonnensystems, die nur in erborgtem Lichte leuchten, also in 
der Hauptsache auch nur das Sonnenlicht reflektieren und das Sonnen- 
spektrum zeigen; die einzige Ausnahme macht die Sonne selbst, und was 
die Spektralanalyse uns hier entschleiert hat, haben wir schon friiher be- 
sprochen. 

Die spektroskopische Untersuchung der Fixsterne ist naturgemaB mit 
sehr groBen Schwierigkeiten verbunden, die in der Lichtschwiche der meisten 
Objekte ihren Grund haben. Erst mit Hilfe der Photographie ist es gelungen, 
die Spektra auch schwacherer Fixsterne mit einer Genauigkeit zu untersuchen 
und auszumessen, die derjenigen bei Messungen im Sonnenspektrum nur 
wenig nachsteht. 

Bei Gelegenheit der allgemeinen Darstellung des Wesens der Spek- 
tralanalyse ist schon kurz angedeutet worden (S. 215), daB Fraunhofer der 
erste gewesen ist (1817), der die Verschiedenheiten in den Fixsternspektren 
erkannt hat‘). Er hat sie natiirlich nur erkannt, ohne ihre Bedeutung 
verstehen zu kénnen; dazu muBte erst Kirchhoffs grundlegende Entdeckung 
gemacht sein. Erst seit Anfang der sechziger Jahre des vorigen Jahrhunderts 
ist die methodische Untersuchung der Fixsternspektra begonnen worden, 
und zwar durch Huggins und Secchi, denen sich dann weiterhin d’Arrest, 
Vogel, Lockyer, Dunér, Pickering, Miller, Scheiner, Wilsing u. a. anschlossen. 

Durchmustert man die Sterne mit Hilfe eines an einem gréBeren Refraktor 
angebrachten Okularspektroskops, so wird man der Hauptsache nach nur 
vier sich deutlich voneinander unterscheidende Spektraltypen finden. Den 
1. Typus bilden die weifSen Sterne, in deren Spektrum hauptsachlich die 
Wasserstofflinien als dunkle, meist breite. Streifen zu erkennen sind; den 
2. Typus bilden die gelblichen Sterne mit einem Spektrum, das dem unserer 
Sonne nahe verwandt ist; zum 3. Typus gehoren die rétlichen Sterne, deren 
Spektrum sich durch-zahlreiche breite, meist einseitig nach Rot verwaschene 
Bander auszeichnet, waihrend die Sterne vom 4. Typus, die roten Sterne, 
infolge der noch breiteren, einseitig nach Violett verwaschenen Bander nur 


1) DaB die Intensititsverteilung in den Spektren verschiedenfarbiger Sterne nicht 
' die gleiche ist, hatte 1798 W. Herschel bemerkt, als er sich mit emem vor das Okular 
gehaltenen Prisma Sternspektren ansah. Die Absorptionslinien in den Sternspektren waren 
ihm aber entgangen. 
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einzelne Teile des Spektrums, vornehmlich Orange, Gelb und Griin, auf- 
weisen. In der Fig. 193 werden nach einer schematischen Zeichnung von 
Vogel die vier Haupttypen der Sterne zur Anschauung gebracht, wie sie etwa 
bei der Betrachtung mit einem Spektroskop von geringer Dispersion er- 
scheinen. Das oberste Spektrum kann als das Spektrum von Wega angesehen 
werden, das zweite als das eines der zahlreichen Sterne, deren Spektrum dem 
unserer Sonne ahnilich ist. Das dritte Spektrum steht zwischen den Spektren 
von a Orionis und a Herculis, das vierte ist das des Sternes 5. GréBe Nr. 152 
des Schiellerupschen Katalogs roter Sterne. 
Rot Violett 
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Fig. 193. Spektralklassen nach Secchi. 
(Die Zahlen bedeuten die Wellenlaingen in uw.) 
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Dies ist die Klassifizierung, welche Secchi aufstellte. Sie scheidet die 
Sterne in naturgemaBer und zutreffender Weise und wird daher auch heute 
noch zu einer summarischen Charakterisierung der Spektra benutzt, besonders 
wenn es sich um schwache Sterne handelt, in deren Spektren feinere Einzel- 
heiten infolge ihrer Lichtschwache nicht zu erkennen sind. Secchi legte 
seiner Klassifizierung zunachst einen schematischen Charakter bei, aber bald 
erkannte er den Zusammenhang zwischen seinen Typen und der Sternfarbe. 

Nach Secchi stellte Vogel eine Klassifizierung auf, die in der Hauptsache 
als ein weiterer Ausbau der Secchischen anzusehen ist; allerdings betonte 
Vogel in weit hoherem Ma8e als Secchi den Zusammenhang, der zwischen 
dem Spektrum eines Sternes und seiner Entwicklungsphase besteht. 

Vogel unterscheidet nur drei Klassen von Spektren. Charakteristisch 
fiir die I. Klasse, namlich die Spektra, welche hauptsichlich nur breite Wasser- 
stoftlinien haben und einige Spektrallinien von Metallen nur schwach hervor- 
treten lassen, ist die groBe relative Intensitaét der blauen und violetten Teile 
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des Spektrums gegeniiber dén weniger brechbaren Teilen, was einen sehr 
hohen Gfithzustand des Korpers anzeigt. In den Spektren der II. Klasse 
treten die Linien der Metalle besonders deutlich hervor, wihrend die Wasser- 
stofflinien an Breite und Intensitaét mehr und mehr abnehmen. Die weiter 
entwickelten Spektra dieser Klasse zeigen schon Andeutungen von Banden. 


Violett Rot 


B € Orionis 

A a’ Can. major. 
F a Carinae 

G a Aurigae 

K a Bootis 

M a Orionis 


Fig. 194. Typen von Sternspektren nach Pickering, 


In den Spektren der Klasse IJ1a (Secchis 3. Typus) sind die zahlreich auf- 
tretenden Absorptionsbanden, welche sich bei Anwendung stirkerer Zer- 
streuung in Liniensysteme auflésen, meist nach dem roten Ende des Spek- 
trums hin verwaschen, wahrend bei der Klasse IIIb (Secchis 4. Typus) die 
wenigen, aber viel breiteren Banden meist nach dem violetten Ende des 
Spektrums verwaschen sind. Vogel fat also die zwei von Secchi getrennten 
Typen mit starken Absorptionsbanden in eine Klasse zusammen, und er 
will damit zum Ausdruck bringen, da IIIb genetisch nicht etwa auf IIIa 
30% 
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folet, sondern eine Parallelreihe zu Illa bildet, eine Ansicht, die man auch 
heute noch teilt. Die relative Intensitiét der brechbareren Teile des Spek- 
trums gegeniiber den weniger brechbaren Teilen ist bei der II. Klasse schon 
auffallend geringer als bei der I. Klasse; bei den Spektren der Klasse IIIa 
und noch mehr bei denen der Klasse IIb sind die violetten und blauen Teile 
relativ iiberaus schwach und entziehen sich, selbst bei Anwendung der Photo- 
graphie, mehr und mehr der Beobachtung. 

Durch Verfeinerung der Instrumente und durch Anwendung der Photo- 
eraphie trat eine so iberraschend schnelle Weiterentwicklung der spektral- 
analytischen Forschung ein, daB bald eine weitere Scheidung der Spektral- 
klassen in Unterabteilungen vorgenommen werden mubte. Die Vogelsche 
Klasseneinteilung ist besonders nach der Erweiterung durch Zwischenstufen 
lange Zeit von den Astrophysikern benutzt worden, bis sie durch die von 
E. C. Pickering verdringt wurde. Als Pickering sein Werk ,,The Draper 
Catalogue of Stellar Spectra‘‘ (1890) bearbeitete, welches sich ausschlieBlich 
auf das Studium der mit einem Objektivprisma erhaltenen Spektrogramme 
griindet, gebrauchte er eine kurze, zunichst rein formale Bezeichnung, um 
das groBe Material, die Spektra von rund 10 350 Sternen, ordnen zu kénnen. 
Spater ist aber dieser Hinteilung eine gut mit der physischen Beschaffen- 
heit und auch der Farbe der Sterne harmonierende Form gegeben worden, und 
wir wollen diese in ihrer letzten Fassung von Miss Cannon veréffentlichte Ab- 
anderung der urspriinglichen Pickeringschen Klassifizierung im folgenden 
wiedergeben (vgl. hierzu Fig. 194), da sie jetzt ausschlieBlich im Gebrauch 
ist und auch dem neuen ,,The Henry Draper Catalogue‘ zugrunde liegt, der 
in den Annalen (vol. 91ff.) des Harvard College Observatory durch Miss 
A. J. Cannon gemeinsam mit Pickering veréffentlicht wurde. Dieser Katalog 
enthalt die Spektra von mehr als 200 000 Sternen, und wird wohl fiir lange 
Zeit das Standardwerk bleiben. Miss Cannon unterscheidet folgende Klassen: 


Klasse P: Planetarische Nebel. 

Klasse O: Wolf-Rayet-Sterne (y Velorum, € Puppis), welche durch Emissionsbinder bei 
44633 und 2 4686 charakterisiert sind. 

Klasse B: Heliumsterne (0 und « Orionis). Einige Heliumlinien haben dieselbe Intensitiit 
wie die Wasserstofflinien. 

Klasse A: Siriussterne (Sirius, Wega). Die durch groBe Intensitait auffallendsten Linien 
sind die Wasserstofflinien. Die Kalziumlinie K und die Sonnenlinien sind 
schwach. 

Klasse F: (0 Aquilae, « Carinae). Die durch grofe Intensitit auffallendsten Linien sind 
die Kalziumlinien H und K; die Wasserstofflinien sind weniger stark als 
diese, aber immer noch stirker als die zahlreichen Sonnenlinien. 

Klasse G: Sonnensterne (Sonne, w Aurigae). Die durch grofe Intensitit auffallendsten 
Linien sind die Kalziumlinien H und K und die Liniengruppe G. 

Klasse K: (« Bootis). Die durch gro8e Intensitiit auffallendsten Linien sind die Kalzium- 
linien H, K, g und das Band G. Die Intensitit im kontinuierlichen Spektrum 
nimmt bei den kleineren Wellenlingen stark ab. 
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Klasse M: (6 Andromedae, « Orionis, « Herculis, Mira Ceti). Die Kalziumlinien H, K, ¢ 
sind noch stirker, die Intensitit bei kleineren Wellenlangen noch geringer 
als bei Klasse K; auSerdem treten Banden im blaugriinen und griinen Teil 
des Spektrums auf. 

Klasse R: (B.D. + 42° 2811 und B.D. + 57° 702). Die Sterne dieser Kiasse schlieBen sich 
an die Sonnensterne an und bilden einen stetigen Ubergang von diesen nach 
der Klasse N, deren Absorptionsbander sie bereits besitzen. Bei der Klasse G 
tindet also eine Gabelung der Harvardreihe statt: G ttber K nach M und G 
tiber R nach N. 

Klasse N: Sterne des [V. Typus nach Secchi oder der Klasse III b von Vogel (19 Piscium). 

Klasse Q: Abnorme oder zusammengesetzte Spektra, welche sich nicht in die obigen 
Klassen einreihen lassen (7 Carinae). 


Um die Uberginge zwischen den Hauptklassen zu kennzeichnen, wird 
zwischen die Buchstaben der beiden Klassen, zwischen welche das Stern- 
spektrum am besten paBt, noch eine Zahl gesetzt. So bezeichnet z. B. B1 A 
(abgekiirzt auch B 1 geschrieben) das Spektrum eines Sternes, das nur wenig 
von dem der Klasse B abweicht, aber doch schon Eigentiimlichkeiten der 
Klasse A, wenn auch nur in sehr geringem Grade, zeigt, wahrend bei B 9 A 
(B 9) das Umgekehrte gilt. Gehort ein Spektrum genau zu einer der obigen 
Klassen, so figt man eine Null zu dem Klassenbuchstaben, z. B. AO. In 
der Einleitung zum neuen Draper-Katalog sind diese Unterabteilungen naher 
charakterisiert, ferner ist fiir eine jede ein typischer Stern als Beispiel gegeben, 
doch wiirde es hier zu weit fiihren, diese Einzelheiten mitzuteilen. 

Eine andere, friiher manchmal benutzte Einteilung der Sternspektra 
ging gleichfalls von der Harvard College-Sternwarte aus, und zwar von Miss 
Maury. Sie unterscheidet 22 Hauptgruppen von Spektren, zwischen die 
noch zahlreiche Untergruppen eingeschaltet sind. Die Klassifizierung ist 
indessen wenig iibersichtlich und soll hier nicht dargelegt werden. Sehr 
wertvoll sind aber die in diesen Untersuchungen enthaltenen Angaben tiber 
die Breite und das Aussehen der Spektrallinien zahlreicher Sterne. Miss 
Maury wies namlich auf Sterne der Klassen A bis F hin, die zwar kraftige, 
aber im Vergleich zu anderen Sternen abnorm schmale Absorptionslinien 
besitzen. Diese Sterne, z. B. a Cygui, die nach Miss Maury ,,c-Sterne“ ge- 
nannt werden, nehmen, wie wir spater sehen werden, eine besondere Stellung 
unter den tibrigen Sternen ein. 

Die Beziehungen zwischen diesen verschiedenen Klassifizierungen sind 
in den folgenden Tabellen gegeben. 


Secchi Harvard 
I B, A 
I—II F 
Il G 
i= thi K 
1 M, 
IV N 
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Vogel Harvard Maury Harvard Maury Harvard 
Ta, u. Ta, A I Oe 5 Xi F5 
Tb B Il Bo XII F8 
Ta,—Ila F Ill Bl XIV Go 
IIa G IV B2 XV Ko 
IIb O V Bb5 XVI K5 
Tia—IIla K VI B8 XVII Ma 
Tila M Vil Ao XVIII Ma 
IIIb N Vill Ao XIX Mb 
IX AQ XxX Md 
x Ad XXI N 
XI Fo XXII Ob 


Die Klassifikationen von Secchi, Vogel und die des Harvard-Observa- 
toriums beruhen auf dem beobachteten Verhalten der Sternlinien; sie sind 
rein empirisch und setzen nicht einmal die Kenntnis der chemischen Elemente, 
denen die Sternlinien angehéren, voraus, ebenso wenig wie die Kenntnis der 
Bedingungen, unter welchen diese Linien im Laboratorium erzeugt werden 
kénnen. Diese Klassifikation nach den Spektren allein ist aber trotzdem 
nicht nur eine bequeme Art der Beschreibung und Katalogisierung, sondern 
sie hat einen tieferen Sinn, sie ist ein natiirliches System. Darauf weist 
nicht allein die groBe Einfachheit und die véllige Kontinuitaét der Reihe 
hin, in die sich 99% aller Sterne zwanglos einreihen lassen, sondern auch 
die merkwiirdige Beziehung zwischen den pekuliaren Kigenbewegungen und 
den Radialgeschwindigkeiten einerseits und dem Spektraltypus anderer- 
seits. Wie wir spater sehen werden, wachsen erstere von den B-Sternen an 
in regelmaBiger Folge zu den M-Sternen hin. 

Ks liegt die Vermutung nahe, daB im wesentlichen die verschiedene che- . 
mische Zusammensetzung der Sternatmospharen die Ursache dieser sich in 
der Spektralreihe aussprechenden GesetzmaBigkeit ist, aber diese Deutung 
halt einer schirferen Priifung nicht stand. Bei der groBen Zahl chemischer 
Elemente ist nimlich eine solche Einfachheit der Reihe, wie sie gerade aus 
den Beobachtungen folgt, nicht erklarbar, vielmehr miiBte man eine sehr groBe 
Mannigfaltigkeit der Spektren erwarten. Der stetige Ubergang von einer 
Spektralklasse zur anderen wirde ferner eine véllig kontinuierliche Abstufung 
des Mischungsverhiltnisses der verschiedenen Elemente in den Sternen voraus- 
setzen, eine Annahme, die im héchsten Grade unwahrscheinlich ist. Auch die 
Erfahrung spricht fiir eine ziemlich gleichmaige Verteilung der Elemente im 
Universum Am genauesten ist die chemische Zusammensetzung der Sonne 
und damit auch die der Sterne der Klasse G bekannt. Fast alle starkeren Spek- 
trallinien dieser Himmelskérper lassen sich im Laboratorium reproduzieren 
und bestimmten Elementen zuordnen. Elemente, die man in der Sonne, aber 
zunadchst nicht oder nur auBerst sparlich auf der Erde fand, lieben sich bei 
vertiefter Forschung auch hier in gleicher Haufigkeit auffinden. Zwei Beispiele 
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seien hierfiir genannt. Helium war schon lange vorher in der Sonne beob- 
achtet worden, ehe Ramsay seine Existenz auf der Erde entdeckte. Jetzt, 
wenige Jahre danach, gewinnen die Amerikaner zu technischen Zwecken sehr 
bedeutende Mengen dieses Gases aus den Olquellen von Texas und Oklahoma. 
Ganz ahnlich verhalt es sich mit dem Scandium, das als eines der seltensten 
Elemente auf der Erde galt, weil sich von ihm bis vor kurzer Zeit nur wenige 
Gramm in den Hiinden der Chemiker befanden, das sich aber in der Sonne und 
den meisten Sternen durch viele, kraftige Linien bemerkbar macht. Eine 
spektroskopische Untersuchung zahlreicher Mineralien und Gesteine durch 
Eberhard hat nun aber gezeigt, da8 Scandium auf der Erde ein weitver- 
breitetes, stets aber nur in geringer Konzentration vorkommendes Element 
ist. Diese und ahnliche Erfahrungen sprechen somit gegen den Versuch, die 
Spektralklassen als Ausdruck einer verschiedenen Verteilung der chemischen 
Elemente auf den Sternen zu betrachten. 

Nun offenbart sich aber ein chemisches Element in den verschiedenen 
Spektralklassen nicht immer durch dieselben Spektrallinien. In den B- bis 
F-Sternen herrschen die sogenannten Funkenlinien der Elemente vor, in den 
G- bis K-Sternen die Bogenlinien, in den M- und N-Sternen neben den Bogen- 
linien noch die Bandenspektren der Verbindungen. Es miissen also die Be- 
dingungen, unter welchen die Klemente ihre Linien emittieren, in den ver- 
schiedenen Klassen sehr verschieden sein. Wenn diese fiir das Auftreten 
einer Linie nétigen Bedingungen in einem Stern nicht vorhanden sind, wird 
man eben das Element in dem betreffenden Stern nicht nachweisen kénnen, 
selbst wenn es in reicher Menge in ihm vorhanden ist. Ein schénes Beispiel, 
wie das Auftreten einer Spektrallinie von dem Vorhandensein gewisser Be- 
dingungen abhangt, bietet die beriihmte Heliumlinie 4 4686. Diese ist in 
den planetarischen Nebeln, den O-Sternen, den neuen Sternen und in der 
auBeren Chromosphiarenschicht der Sonne sichtbar, in den an Helium 
reichsten Sternen (Klasse B) aber fehlt sie. Versuche von Fowler zeigten nun, 
da 2 4686 nur dann aufleuchtet, wenn man stark verdiinntem Helium még- 
lichst hohe Energiemengen aufzwingt, wie das in Vakuumroéhren durch stark 
kondensierte elektrische Funken geschieht. 

Da, wie wir sahen, die Verteilung der chemischen Elemente in unserem 
Fixsternsystem im groBen und ganzen gleichartig ist, so mu man wohl an- 
nehmen, daB die Bedingungen des Leuchtens auf den verschiedenen Sternen 
nicht die gleichen sind. Nun unterscheiden sich die Spektralklassen aber 
nicht nur durch die fiir sie charakteristischen Absorptionslinien, sondern 
auch durch die Intensitétsverteilung im kontinuierlichen Spektrum; die 
Sterne besitzen eine verschiedene Farbe. Von den weiSen B-Sternea an 
nimmt die Farbe regelmaBig bis zu den rétlichen M- und N-Sternen zu, 
genau wie ein weifgliihender Korper bei seiner Abkiithlung nach und nach 
réter wird, bis er schlieBlich zu leuchten aufhért. Andere Farben, als diese 
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, Abkiihlungsfarben“* kommen bei den Sternen nicht vor. Die in der folgenden 
Tabelle zusammengestellten Farbenindizes und effektiven Wellenlangen zeigen 
diesen Zusammenhang zwischen Farbe und Spektraltypus auf das deutlichste. 


Farben- | Effektive 


l ane RY 
Spektral- | Fadben-\| Effek tive Spektral-| Farben- Effektive 


A 8 Spektral- A 
typus | index juerlemiange typus index cae ae gets | index ce 
mM | | uw | | Mt 

Bo —0.24) 4168 Ao 0.00 4216 F8 | + 0.50 4316 
Bl has 0.22 | 4172 A2 + 0.06 4228 Go | + 0.56 4328 
B2 | —0.19 4178 A3 | +0.08 | 42382 G5 |+0.78 4372 
Boe 017 jee aioe AB | +014; 4244 Ko |+ 1.00 4416 
Bd | — 0.12 4192 Fo | +0.28| 4272 K2 |+1.07, 4430 
B8 | —0.05 4206 F2 | +034) 4284 K5 |+1.18 | 4452 
B9 | —0.02 | 4212 F5 | +0.42 | 4300 M +135) 4486 


Die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum eines gliihenden 
Kérpers und damit dessen Farbe hangt aber nach den Gesetzen der Strah- 
lungstheorie von der in dem Kérper herrschenden Temperatur ab. Nun be- 
ginnen die Klassifizierungen mit den weifSen und enden mit den roten Sternen, 
und schon allein aus dieser Beobachtungstatsache kann man auf Grund des 
Wienschen Verschiebungsgesetzes folgern, daB sich die Temperatur von den 
B-Sternen an nach den roten hin erniedrigt. MiBt man aber mit einem Spek- 
tralphotometer die Intensitaten der einzelnen Bezirke eines Sternspektrums, 
so kann man mit Hilfe der Planckschen Energiegleichung, genau wie bei der 
Sonne, die effektive Temperatur zahlenmabig angeben. Wilsing, Scheiner 
und Minch, spater Rosenberg haben auf diese Weise Sterntemperaturen 
bestimmt. Die in nachstehender Tabelle aus einer groBeren Zahl von Sternen 


Spektralklasse | Temperatur 


B1 «10400 
Aj 9700 
Fi | 7000 
G1 5200 
K1 4200 
Ma 3300 
Mb 3000 


abgeleiteten Mittelwerte der effektiven Temperaturen verlaufen parallel mit 
dem Spektraltypus, wie in der vorangehenden die Farbe. Die Verschieden- 
heit der Spektraltypen wird also in der Hauptsache durch die Verschieden- 
heit der Temperaturen erzeugt; die Spektralklassen haben somit eine 
physikalische Bedeutung, sie stellen sehr nahe eine Temperaturskala dar. 
In einer weiteren Tabelle sind Einzelwerte der von Wilsing bestimmten Tem- 
peraturen nebst den Farben der Potsdamer Photometrischen Durchmusterung 
fiir einige Sterne zusammengestellt. 
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Stern ances ernie eve: Stern ea peraeee Bote 

%* Draconis B5dp | 22500 W a Persei F5 5700 | GW 
7c* Orionis B38 19700 | GW | @ Ursae minoris F8 5600 | GW 
¢ Draconis | BB | 19300) W |B Geminorum G9 4900 | WG 
y Orionis ; B2 | 15200; GW | 7 Draconis G6 4800 G. 
A Orionis Oed | 14900} GW | x Pegasi G2 4700 G 
6 Cephei |, Bl | 13500} W | o Bootis G5 4500 | WG 
@ Coronae bor. A 11900 W | € Geminorum G8 4000 | RG 
B Persei B8 | 10500} — | @ Serpentis K1 3900 G 
c Leonis | B8 | 10100 | GW | a Arietis K2 3900 | WG 
a Lyrae | Ao 9400 W | @ Bootis Ko 3700 | WG 
a@ Cygni | ke 9400 W | £6 Ursae minoris K4 3700 G 
a Andromedae | F2 9400 WwW a Tauri Kb | 3500 G 
a Ophiuchi | NS 8100 | GW | @ Ceti | Ma | 3400 G 
a Aquilae | Ab 8100 | GW |B Andromedae Ma 3200 RG 
a@ Canis minoris, F3 7200 | GW | @ Orionis | Ma 3000 — 
a Aurigae | G 7100 | WG | @ Herculis Mc 3000 — 
y Cassiopejae | Bp | 6800; W | x Serpentis K7 2900 G 
y Oygni | F9 | 6300| WG | PB Pegasi Mb | 2800 fee 
© Herculis G1 | 6100| WG 


Die Spektralklassen gehen, wie schon mehrfach erwahnt wurde, in 
stetiger Aufeinanderfolge ineinander tiber; es mtissen somit auch die Stern- 
temperaturen eine solche stetige Aufeinanderfolge aufweisen, und diese setzt 
wiederum einen kontinuierlichen, von den Sternen zu durchlaufenden ProzeB 
voraus. Unter der Einwirkung des Begriffes der Entwicklung, der im letzten 
Viertel des vorigen Jahrhunderts ganz allgemein in die Wissenschaft eindrang, 
sahen nun die Astrophysiker in den Spektralklassen die verschiedenen Stadien 
eines Ent wicklungsprozesses der Sterne sich abspiegeln. Man nahm an, 
daB die Sterne nach und nach entstanden sind, — die heiBesten zuletzt —, 
daB sie durch eine nach und nach durch Ausstrahlung stattfindende Abkihlung 
gelber, dann rétlicher werden (sie ,,altern‘‘), bis sie schlieBlich ganz erléschen. 
[In diesem Sinne redet man 6fters auch von jiingeren und alteren Sternen, 
indem man unter ersteren die weifen, unter letzteren die starker gefarbten 
versteht.] Eine Abkiihlung ist in der Tat ein stetiger physikalischer ProzeB. 
Die Spektralklassen sind nach dieser Ansicht eine Skala abnehmender 
Temperaturen, durch die das Stadium der Entwicklung eines Sternes gekenn- 
zeichnet ist. Dieser Sinn ist den Spektralklassen bis in die letzte Zeit von 
fast allen Astrophysikern beigelegt worden. Man kann freilich mit dem- 
selben Recht in den Klassen eine Skala zunehmender Temperaturen 
sehen, so daB die roten Sterne die jiingsten, die weiBen die altesten waren. 
Bei Annahme dieser zweiten physikalischen Deutung der Spektralklassen 
- verschwinden gewisse Schwierigkeiten, die bei Annahme der ersten nur durch 
Hinzufiigung von weiteren Hypothesen behoben werden kénnen. Die roten 
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Sterne, die jetzt erste von uns wahrnehmbare Phase der Sternentwicklung, 
kann man sich durch Zusammenballung nicht leuchtender Materie (gréBere 
Kérper oder kosmischer Staub) entstanden denken. Nimmt man an, da 
sich diese nach einem beliebigen Geschwindigkeitsgesetz bewegt, so miissen, 
wie Seeliger gezeigt hat, die mittleren Geschwindigkeiten der aus ihr ent- 
standenen Sterne mit wachsender Masse abnehmen, die Temperaturen gleich- 
zeitig zunehmen. Das entspricht der bereits erwahnten Tatsache, da von 
den M-Sternen an die mittleren Geschwindigkeiten immer weiter abnehmen, 
je weiter man sich den B-Sternen, den heifesten, nihert, welche auch, wie 
Ludendorff fand, die gréBten Massen besitzen. 

Aber eine Schwierigkeit bleibt doch bestehen, namlich die, da8 man nur 
einen Teil des Entwicklungsvorganges, entweder den der zunehmenden 
oder den der abnehmenden Temperaturen, vor sich hat. Die Annahme aber, 
daB die Zeit, seit der sich Sterne iiberhaupt bilden, viel zu kurz ist, als daB 
man den ganzen EntwicklungsprozeB in den der Beobachtung zuganglichen 
Sternen wahrnehmen kénnte, entbehrt zu sehr der Wahrscheinlichkeit, als daB 
sie ernstlich in Betracht gezogen werden kénnte. Diese Schwierigkeit ist 
schon friihzeitig von Lockyer erkannt worden, und er suchte sie durch seine 
von der obigen ganz abweichende Klassifizierung zu beheben. Lockyer setzte 
voraus, daB die Sterne sich aus den planetarischen Nebeln bilden. die er als 
groBe Meteorwolken ansah. Durch die fortwaihrenden ZusammenstéBe der 
einzelnen Koérper in der Wolke beginnt diese zu leuchten; nach und nach 
wird sie durch die infolge der dauernden Kondensation zunehmende Haufig- 
keit der Zusammenst6Be an Temperatur immer mehr zunehmen und immer 
weiter vergast werden, bis sie schlieBlich ganz in einen Gasball verwandelt 
ist. DaB ein solcher Vorgang méglich ist, hat G. H. Darwin auf streng mathe- 
matischem Wege nachgewiesen. Der entstehende Stern besitzt somit zu- 
nachst niedrige Temperatur und geringe Dichte; er besteht noch aus ein- 
zelnen festen Meteoren und den Gasen der durch die Zusammensté8e ver- 
dampften Meteore. Lockyer setzt die M-Sterne deshalb an den Anfang 
seiner Klassen, weil er glaubte, daB die hellen Linien, welche in den Ma- 
Sternen (Mira Ceti-Typus) sichtbar sind, ein Anzeichen dafiir seien, daB diese 
Sterne in einem friihen Stadium der Kondensation seien. Ist die Meteorwolke 
aber ganz zum Gasball geworden, so zieht sich dieser infolge der dauernden 
Energieausstrahlung zusammen. Nach dem Ritterschen Gesetz steigt die 
Temperatur zunachst an bei gleichzeitiger Zunahme der Dichte. Ist diese 
dann aber so gro8 geworden, daB die Gesetze der idealen Gase nicht mehr 
gelten, so endet das Ansteigen der Temperatur, und bei noch weiterer Zu- 
nahme der Dichte beginnt nun die Abkithlung. Jeder Stern durchlauft also 
zweimal dasselbe Temperaturstadium, einmal aufsteigend bei geringer Dichte, 
ein zweites Mal absteigend bei groBer Dichte, er wird also auch zweimal 
sehr nahe dasselbe Spektrum besitzen. Beifolgendes Schema gibt die Klassen 
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Lockyers an, reprasentiert durch je einen typischen Stern. Die auf gleicher 
Linie stehenden Sterne haben nahe gleiche Temperatur. Nach den Namen 
der Sterne benennt er die Klassen: Antarian, Aldebaranian, Polarian, Cygnian, 
Rigelian, Taurian, Crucian, Alnitamian, Argonian, Achernian, Algolian, 
Markabian, Sirian, Procyonian, Arcturian und Piscian. 

Da die Masse des Sternes wahrend des Prozesses unverandert bleibt, 
muB8 der Gasball im Stadium steigender Temperatur wegen der geringen 
Dichte eine bedeutend griBere Oberflache besitzen, als bei der gréBeren 
Dichte und fallender Temperatur. Obwohl also die Oberflaicheneinheit in 
beiden Stadien dieselbe Leuchtkraft besitzt, d. h. die Flachenhelligkeit die- 
selbe ist, weil die Temperatur die gleiche ist, wird der Stern im aufsteigenden 
Stadium dem Beobachter bei gleichem Spektrum sehr viel heller erscheinen 
miissen, als im absteigenden. Nach der Lockyerschen Theorie haben wir 
nun in der Tat den ganzen LebensprozeB des Sternes vor Augen; dieser ist 
aber nicht mehr, wie in den anderen Theorien, von der Temperatur allein, 
sondern auch noch von der Dichte abhangig. Der EntwicklungsprozeB ist 
gewissermaBen jetzt Funktion zweier, physikalisch voneinander unab- 
hangiger Variabeln, der Temperatur und der Dichte.. Es handelt sich nun 
darum, Kriterien sowohl fiir die Temperaturstufe als auch daftir zu finden, 
ob sich der Stern auf dem aufsteigenden oder absteigenden Ast seiner Ent- 
wicklung befindet. Diese Kriterien entnahm Lockyer ausschlieSlich den aus- 
gedehnten Laboratoriumsexperimenten, die er und seine Schiiler anstellten. 

Schon mehrfach haben wir erwahnt, daB das Spektrum eines Elements, 
je nach der Art, wie es erzeugt wird, Anderungen zeigt, und wir haben auch 
ein Beispiel dieser Veranderlichkeit angefiihrt. Diese Abhangigkeit des 
Spektrums von der Art der Erzeugung, welche schon frith von den Spektro- 
skopikern bemerkt worden ist, lieferte nun Lockyer die Kriterien fir die 
Kinreihung der Sternspektra in die richtige Stelle seiner Klassifizierung. Wir 
wollen uns daher etwas naiher mit diesen experimentellen Tatsachen be- 
schaftigen. Verdampft man ein Praparat in einer Gas- ode: Wasserstoffflamme 
(Flammenspektrum), so erscheinen meist nur wenige Linien, haufig daneben 
noch Banden von Verbindungen des Elements. Verdampft man das gleiche 
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Praparat im elektrischen Lichtbogen (Bogenspektrum), so wachst die Zahl 
der Linien meist erheblich, aber es treten auch Intensitatsanderungen der 
Art auf, daB starke Linien des Flammenspektrums schwacher, schwache 
stiirker werden. Noch auffalligere Anderungen gehen vor sich, wenn man 
das Praparat im elektrischen Funken verdampft, den man mit Hilfe eines 
eroBen Induktoriums mit Leidener Flaschen erhalt (Funkenspektrum). Bei 
weiterer Verstiérkung der Funkenentladungen durch Anwendung miach- 
tigster Apparate entsteht das sogenannte Uberfunkenspektrum. Man 
hat frither diese Anderungen lediglich einer verinderten Temperatur bei 
der Verdampfung zugeschrieben, in dem Sinne, daB der Bogen eine hohere 
Temperatur als die Flamme, der Funken eine héhere als der Bogen besitze. 
Zweifellos ist dies bis zu einem gewissen Grade richtig, aber es sind neben 
der Temperatur auch noch andere Verhiltnisse maBgebend, z. B. chemische 
und elektrische Einwirkungen; ferner ist bekannt, daB die Dichte des 
Dampfes oder Gases, ebenso das gleichzeitige Vorhandensein anderer Ele- 
mente eine gewisse Rolle bei den Intensitatsinderungen der Linien spielt. 
Ganz neue Anschauungen iiber das Wesen und die Entstehung der Spektren 
iiberhaupt, wie tiber die soeben beriihrte Frage entwickelt die moderne 
Atomphysik, doch kénnen wir darauf hier nicht naher eingehen?). Wir wollen 
uns vielmehr darauf beschranken, das Auftreten der Linien einer bestimmten 
Erregungsart als charakteristisch fiir eine bestimmte Spektralklasse und 
Temperatur zu betrachten, ohne auf tiefere Fragen Riicksicht zu nehmen. 
Lockyer hat nun durch ausgedehnte Laboratoriumsversuche die Linien heraus- 
gesucht, die am stirksten auf Veranderungen reagieren. Einen besonderen 
Wert legte er auf die bei Funkenentladungen verstarkten Linien (enhanced 
lines, Funkenlinien), deren Auftreten er, den fritheren Anschauungen ent- 
sprechend, erhéhter Temperatur zuschrieb. Durch eine Temperatursteigerung 
sollte das Element gewissermafen zerlegt werden in einfachere Bestandteile. 
Den Teil der Elemente, der diese Funkenlinien gab, bezeichnete er als ,,Proto- 
element’. Beispielsweise gehort die Funkenlinie A 4481 des Magnesiums nach 
Lockyer dem Protomagnesium an. Heute wiirde man das, was Lockyer 
,,Protoelement‘‘ nennt, als ein ionisiertes Atom ansehen, das ist ein Atom, 
dem ein oder mehrere Elektronen verloren gegangen sind, und das eine positive 
elektrische Ladung besitzt. Da man neben diesen Funkenlinien gleichzeitig 
noch die anderen Linien sieht, rithrt nach Lockyer daher, das um die Region 
héchster Temperatur, in der die Funkenlinien entstehen, eine Hiille kithlerer 
Dampfe herumlagert, welche die anderen Linien erzeugt. In Laboratoriums- 
versuchen ist das Auftreten dieser kiihleren Hiille nicht zu vermeiden, in 
den Sternen aber, meint Lockyer, fehlt diese oder macht sich wenigstens nur 


*) Siehe Naheres dartiber in dem Buche: Sommerfeld, Atombau und Spektrallinien. 
3. Aufl., Braunschweig 1922. 
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wenig bemerklich. Jedenfalls findet man, da8 in Sternen manchmal nur die 
Funkenlinien vorhanden sind, die anderen nicht, oder umgekehrt. 

Wir wollen hier-die Spektra und ihre mit der Art der Erregung eintreten- 
den Veranderungen fiir einige Elemente kennen lernen, welche fiir die Spek- 
tralklassifizierung, besonders nach Lockyer, von Interesse sind. 

Der Wasserstoff besitzt zwei Spektra, deren eines eine héchst charak- 
teristische Anordnung aufweist. Die Linien derselben folgen naimlich in 
einer rhythmischen Reihe aufeinander (Fig. 195), welche man Serie nennt. 
Auch zahlreiche andere Elemente zeigen solche Serien, die man in Haupt- 
oder Nebenserien teilt. Manche Elemente besitzen mehrere derartige Serien. 
Rydberg, Kayser und Runge haben sich zuerst mit diesen Serien genauer 
befaBbt, welche fiir die moderne Atomphysik eine auBerordentliche Bedeutung 
gewonnen haben. AuSer dem Wasserstoff besitzt auch das Helium eine fiir 
die Sternklassifizierung wichtige Serie, die sogenannte ¢Puppis-Serie, die 
zuerst von Pickering im Spektrum von ¢Puppis aufgefunden wurde, wie 


(etl, ok L a 7 Hg K He 


Violett Fig. 195. Spektrum von # Orionis. Rot 


auch die Wasserstoffserie zuerst in Sternspektren erkannt worden ist. Man 
schrieb die €Puppis-Serie zuerst gleichfalls dem Wasserstoff zu, aber Fowler 
zeigte, daB sie dem Helium zukommt, und er fand auch die Bedingungen, 
unter welchen man sie und die Heliumlinie 2 4685.98 (Uberfunkenlinie) im 
Laboratorium zum Leuchten bringen kann. Au8er dem Helium besitzen 
auch der Sauerstoff und der Stickstoff, je nach der Art der Erregung, ver- 
schiedene Linienspektren. Aber nicht nur die Gase besitzen mehrfache 
Linienspektren, sondern auch zahlreiche andere Elemente, wie C, Si, Ca, 
Sr, Mg, Ti, Fe usw. Lockyer hat mit seinen Schiillern in langjahrigen Arbeiten 
fiir die meisten Elemente die Funkenlinien aufgesucht. Eine Zusammen- 
stellung aller dieser kann hier nicht gegeben werden, aber die Funkenlinien 
einiger Elemente, welche fiir die Klassifizierung besonders wertvoll sind, 
und denen auch an sich gréBeres Interesse zuakommt, werden in umstehender 
Tabelle angefiihrt. 

Nach diesen Vorbereitungen kénnen wir nun die von Lockyer benutzte 
Methode zur Einteilung der Sterne in Klassen leicht verstehen. Lockyer 
vergleicht zunichst die Sternspektra mit denen der Elemente bei verschie- 
dener Emissionsanregung und erhalt dadurch die Spektralklasse des Sternes, 
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Wasserstoff Helium coe Sauerstoff Stickstoff 
in ae —— Silizium | Schwefel 
| Uber- Uber- Uber- Uber- 
Funken Funken | fynken | funken FUnken! funken | Funken) tonken 


(ress) 
Ha 6563.0] 7065.5 3982.9 | 5592.6] 4803.5 | 4867.3] 4103.2 
Hf 4861.5] 6678.4 4685.98 3973.4 3961.7 | 4788.3 | 4859.6] 3905.7 |yerfanken 
Hy 4340.6] 5875.9 8954.5 | 3791.5 | 4779.9 | 4642.1] _ 4285.1 
Hd 4102.0] 5047.8 © P4PP) 5906.7 | 3945.2 | 3774.2 | 4648.3 | 4640.8] emer] 4258.8 
He 3970.2] 5015.7 5410.5 |5812.0]3919.5 | 3760.1| 4630.7 | 4634.3} 4131.1 
HO 3889.1] 4922.1 4541.3 | 5801.4] 3912.1 | 3757.4] 4621.6 | 4546.5] 4128.1 
Hy 3835.3] 4713.2 | 4200.3 |5696.0| 3882.3 3754.9] 4614.1 | 4535.2] 3862.7 | punken 
HS 3798.3] 4471.6 | 4026.0 | 4651.6] 3749.7 | 3715.2| 4607.3 | 4534.7] 3856.1 | 5032.7 
4388.1 3924.0 | 4650.4 | 3746.1 | 3707.4] 4601.7 | 4523.8 5027.4 


4143.9 3860.8 | 4647.6 | 3727.5 | 3703.5 | 4552.7 | 4518.3} qenaty| 5014.3 
4121.0 | 3815.7 3712.8 | 3702.9 | 4530.6 | 4515.0] 4574.9 | 5009.8 
4026.3 | 3783.4 | 3698.9] 4507.7| 4511.1] 4568.0 | 4992.2 
3964.9 Pies 4847.2 | 4379.3} 4552.8 | 4925.5 
3888.8 6583 4439.9 | 4346.0). | 4924.3 
3867.6 6578 4241.9 | 4200.2|(Gemmeivy) 4917.4 
3819.7 4267.3 4237.1| 4195.8] 5740.2 | 4815.0 


4227.9 | 4103.5} 4829.4 4716.4 

4179.8 | 4097.5] 4820.1 4552.6 

4176.3 | 4008.6] 4813.7 4525.2 
4171.8 | 3998.8] 4116.4 4464.6 


4043.7 4089.0 | 4294.6 

4041.5 | 4162.9 

: 4035.2 | 4153.3 

| 4026.2 | 4145.3 
3995.1 4142.4 


bzw. seine Temperaturstufe. So enthalten die N- und M-Sterne die Linien 
und Banden, welche die auBeren Hiillen der Bogenflamme zeigen. Diese 
aiuBeren Hillen besitzen aber eine niedrigere Temperatur als der Kern des 
Bogens. Es miissen somit die N- und M-Sterne eine niedrigere Temperatur 
als die K- und G-Sterne haben, bei denen die Bogenlinien vorherrschen, 
die Banden dagegen zuriicktreten. Die F-Sterne zeigen neben den Bogen- 
linien schon reichlicher die Funkenlinien, die durch einen kondensierten 
Funken maBiger Intensitat erhalten werden kénnen; sie sind also heiBer 
als die G-Sterne. Die frithen Heliumsterne (Bo, B 1), die Wolf-Rayet-Sterne 
(O) und die Gasnebel haben nur Funken- und besonders Uberfunkenlinien 
in ihren Spektren, sie sind somit die heiBesten Sterne tiberhaupt. Die A-Sterne 
und die spateren B-Sterne stehen zwischen den F- und den frithen B-Sternen. 

Auch die Stellung eines Sterns in seiner Spektralklasse, d. h. seine Kin- 
reihung in die Unterabteilungen der Klassen, bestimmt Lockyer allein auf 
Grund der experimentell festgestellten Unterschiede der Elementenspektren. 
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Hine wie feine Scheidung auf diesem Wege méglich ist, zeigen beispielsweise 
die fiir einige Elemente tabellarisch gegebenen Beziehungen zwischen Stern- 
spektren und Laboratoriumsspektren. 


Element Spektralklasse des Vorkommens 


Bis Oe5 Emissionslinie, 
He, Uberfunken Pe bis B2, Max. in Ob bis Od. \ebenso in der AuBeren 

| Chromosphire der Sonne. 

fom B- u. Md-Sternen u. der 


He, Funken Od bis etwa A2, Max.in B2u.B3  ‘Chromosphire der Sonne 
| als Emissionslinie. 
0. Ubert ; { J In O als 
; erfunken O u. Bo, schwach oder fehlend in B1 bis B3. hen eaonslinee: 
O, Funken Bo bis B38, in O fehlend. 
N, Uberfunken P bis B2, Max. in Oe. In P bis Oe als Emissionslinie. 
N, Funken Bo bis B2, Max. in B2. 
C, Uberfunken P bis Bo, Max. in O. Jn P bis Od als Emissionslinie. 
C, Funken B bis F. 
C, Bogen (Banden) G bis N. 
Mg, A 4481 B bis G, Max. in Ao bis A2. 


| In der Chromosphire der 
Ca, Funken (H u. K) | B bis M, Max, in F5 bis Ko, Sonne und einigen K- 
| Sternen als Emissionslinie. 
Ca, A 4227 (g), Bogen| F bis N, Max. in M. 
Si, Uberfunken (IV) | P bis B2, Max. in Oe u. Bo. 


Si, Funken (11) Bo bis B2. 
Si, Funken (IJ) B bis F. 
Si, Bogen (1) G bis M. In Md als Emissicnslinie. 
Bis Oe als Enmissionslinie, 
H, Funken P bis N, Max. bei Ao bis A2. ebenso in Md u. Sonnen- 
chromosphire. 
S, Uberfunken Bo bis B2. 
8, Funken B1 bis B8. 


Die Klassifizierung Lockyers, die ausschlieBlich auf im Laboratorium 
gewonnenen Daten beruht, gibt also dieselbe Reihenfolge in den Sterntypen, 
wie die des Harvard-Observatoriums, welche auf die Untersuchung der Stern- 
spektren selbst aufgebaut ist. Dieses gleiche, aber auf ganz verschiedenem 
Wege gewonnene Resultat muB ale eine schéne Bestatigung der Richtigkeit 
der Harvardfolge angesehen werden. 

Nun ist noch die Scheidung der ein und derselben Spektralklasse an- 
gehérenden Sterne in den aufsteigenden bzw. absteigenden Ast der Ent- 
wicklung vorzunehmen, und diese ist schwieriger und oft auch unsicherer, 
_ als die Einreihung in eine bestimmte Spektralklasse. Lockyer fiihrt diese 
Scheidung so aus, daB er Sterne gleicher Temperaturstufe in bezug auf die 
relativen Intensitaten der Wasserstoff- und der Protometallinien vergleicht. 
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Sterne mit zunehmenderTemperatur unterscheiden sich von denen in gleichem 
Temperaturstadium befindlichen mit abnehmender Temperatur hauptsachlich 
durch die geringere Breite der Wasserstofflinien und das staérkere Hervortreten 
ordBere Breite und Intensitaét) der Protometallinien. Beispielsweise besitzt 
a Ursae minoris schmalere Wasserstofflinien und starkere Protometallinien 
als Procyon, der der gleichen Temperaturstufe angehért. Ersterer gehért so- 
mit auf den aufsteigenden Ast, letzterer auf den absteigenden. Wir werden 
spater sehen, daB dieselben Kriterien auch heute noch fiir die Scheidung 
der Sterne mit nahezu gleichen Spektren, aber mit verschiedenen Entwick- 
lungsstadien benutzt werden. 

Die Lockyersche Theorie hat nicht die Beachtung gefunden, die sie ver- 
dient hatte. Gewi6 lieB sich die Annahme, da8 ein planetarischer Nebel 
der Vorzustand eines Sternes sei, nicht mehr aufrecht erhalten, als Huggins 
gefunden hatte. daB diese Nebel ein héchst charakteristisches Gasspektrum 
besitzen. Wenn man aber an die Stelle eines planetarischen Nebels eine 
nicht leuchtende kosmische Wolke setzt, so ist diese Schwierigkeit behoben. 
Weiterhin mischten sich unter Lockyers gute und richtige Anschauungen 
mancherlei nicht fest begriindete, ja selbst phantastische. Der Hauptgrund 
aber, da sich seine Theorie nicht durchznsetzen vermochte, ist wohl der, daB 
die experimentellen Daten, auf die sich Lockyer sttitzte, zwar dazu hin- 
reichten, um die Stellung eines Sternes innerhalb der Spektralfolge zu fixieren, 
nicht aber um mit Sicherheit erkennen zu lassen, ob ein Stern in die auf- 
oder die absteigende Reihe gehért. Lockyer lieB naimlich die rein astrono- 
mischen Daten, die ihm zu einem sicheren Aufbau seiner Klassifizierung 
hatten verhelfen kénnen, ganz beiseite. Hatte er z. B. aus der bekannten 
Parallaxe von a Bootis seine absolute Helligkeit berechnet, so hatte er 
diese als sehr gro8 gefunden und daraus schlieBen miissen, daB die Oberflache 
dieses Sternes sehr gro8, seine Dichte sehr gering sein miisse. Er hatte ihn 
dann nicht in die absteigende Reihe setzen kénnen, wie er es tatsachlich in 
seinem Schema tat. [Unter ,,absoluter Grofe‘ (Leuchtkraft, Luminositat) 
versteht man nach Kapteyn die Helligkeit eines Sternes, die er in einer 
Entfernung besitzt, welcher eine Parallaxe von 011 (10 Sternweiten) ent- 
spricht. Kennt man die scheinbare Helligkeit eines Sternes und seine Par- 
allaxe, so kann man leicht seine absolute Helligkeit, etwa im Verhiltnis 
zu der der Sonne, berechnen. Man versetzt auf diese Weise gewissermaBen alle 
Sterne in die gleiche Entfernung vom Beobachter.] 

Die Benutzung der absoluten GroBe eines Sternes als Kriterium dafiir, 
ob ein Stern sich im auf- oder absteigenden Stadium seiner Existenz befindet, 
hat es Hertzsprung und unabhangig von ihm H. N. Russell erméglicht, 
Anschauungen tiber die Entwicklung der Sterne aufzustellen, die heute 
fast allgemein von den Astrophysikern angenommen worden sind. Diese 
neue Theorie stimmt in den leitenden Gedanken véllig mit der von Lockyer 


Physische Beschaffenheit der Sterne. 561 


iiberein, indem auch sie das Rittersche Gesetz zur Voraussetzung hat; aber 
der Weg, auf dem diese beiden Forscher zu ihr gelangten, und die Erfah- 
rungstatsachen, auf die sie sie begriindeten, sind ganz andere gewesen, als 
bei Lockyer. Wir wollen uns mit dieser neuen Theorie nun ausfihrlicher 
beschaftigen. 

Durch die eine Temperaturskala darstellenden Harvard-Spektralklassen 
ist die Flachenhelligkeit eines Sternes bestimmt. Hatten nun alle Sterne die 
gleichen Durchmesser, so mtiBten die heiBen Sterne der Klassen B bis F 
eine gréBere absolute Helligkeit besitzen, als die kihleren, gelben und rét- 
lichen Sterne der Klassen G bis M.. Das ist fiir die meisten Sterne, fiir die 
direkt Parallaxen bestimmt sind, tatsachlich der Fall, aber es treten doch 
Ausnahmen auf. Beispielsweise besitzen die Sterne a Aurigae, a Bootis, 
a Orionis ungewohnlich groBe absolute Helligkeiten. Berechnet man nun 
weiterhin aus den Eigenbewegungen der Sterne oder aus dem parallaktischen 
Teil derselben die mittleren Entfernungen von der Sonne und daraus wieder die 
mittleren absoluten Helligkeiten, so findet sich zwar wieder, daB diese fiir die 
B-Sterne am gréBten sind, dann dauernd bis zur Klasse F abnehmen, hier aber 
am geringsten sind und bei den Klassen K und M sogar wieder zunehmen. Es 
gibt also offenbar zwei voneinander verschiedene Sorten gelber und roter 
Sterne; die eine fiigt sich zwanglos in die Harvardreihe ein — es sind die 
farbigen Sterne mit geringer absoluter Helligkeit —, die andere, mit groBer 
absoluter Helligkeit, aber scheinbar nicht. Bei der Aufstellung der Harvard- 
reihe sind also nicht alle bei den Sternen vorkommenden Verhiltnisse be- 
riicksichtigt worden. Nach dem Ritterschen Gesetz spielt, wie wir bereits 
sahen, neben der Temperatur auch noch die Dichte des Sternes eine wesent- 
liche Rolle. Ein Stern beginnt seinen Lebensweg als Gasball niedriger Tempe- 
ratur und sehr geringer Dichte, somit sehr groBer Oberflaiche. Die absolute 
Helligkeit wird daher trotz der niedrigen Temperatur sehr groB sein. Dieses 
Anfangsstadium sehen wir in den absolut sehr hellen farbigen Sternen repra- 
sentiert. Mit zunehmender Dichte steigt nach dem Ritterschen Gesetz 
die Tempcratur des Sternes, seine absolute Helligkeit bleibt aber nahezu 
ungeiindert, da die durch die Oberflachen-Verkleinerung bei der Kontrak- 
tion bewirkte Helligkeitsabnahme durch die erhohte Temperatur kompensiert 
wird. Der Stern durchlauft somit die Harvardreihe MK GFA mit nahezu 
gleicher, sehr groBer absoluter Helligkeit, bis er bei einer gewissen Dichte 
das Temperaturmaximum (Klasse B) erreicht hat. Von da ab sinkt die 
Temperatur dauernd, der Stern durchlauft die Harvardreihe nochmals, aber 
nun in umgekehrter Folge von B nach M. Es verkleinert sich aber jetzt 
auch noch gleichzeitig infolge der Kontraktion die Oberflache; die absolute 
Helligkeit mu8 daher von Klasse B an rasch abnehmen. Wir haben jetzt 
‘die andere Sorte der farbigen Sterne vor uns. Im folgenden, dem Lockyerschen 
entsprechenden Schema ist der Lebenslauf eines Sternes zusammengestellt, 
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wie er sich nach der neuen Theorie abspielt, gleichzeitig ist ftir eine jede 
Phase desselben ein typisches Beispiel angefithrt. An seinem Anfang stehen 
die hellen rétlichen Sterne mit groBen Oberflaichen, die ,,Riesen‘‘, die 
sich scheinbar nicht in die Harvardreihe einfiigen wollten, am Ende die 
schwachen rétlichen Sterne mit kleiner Oberflache, die ,,Zwerge‘‘, welche 
der gleichen Spektralklasse M angehéren, wie die roten Riesen am Anfang. 


Riesensterne mit Zwergsterne mit 
konstanter Leuchtkraft Hoéchste Temperatur abnehmender Leuchtkraft 
8 Orionis 
a Cygni a« Canis major. 
a Carinae o Canis minor. 
a Aurigae Sonne 
« Bootis 70 Ophiuchi 
a Orionis MNS eo ee on oe te a aR te em eens Vee Kor i oer OU), 
———_——————— CaO 
Geringste Dichte Héchste Dichte 


Die Harvardreihe wird von jedem Stern zweimal durchlaufen, einmal in der 
Richtung M nach B, ein zweites Mal in der Richtung B nach M. Nun zeigt 
aber das Rittersche Gesetz weiterhin, daB eine Gaskugel eine um so héhere 
Maximaltemperatur erreichen kann, je groBer ihre Masse ist. Hatten daher 
alle Sterne gleiche, groBe Massen, so miiBte es mehr B-Sterne geben, als 
Sterne der anderen Klassen, da nach der Ritterschen Theorie das Stadium 
des Maximums der Temperatur (Klasse B) langsamer durchlaufen wird, 
als jedes andereStadium. Nun gibt es gerade wenige B-Sterne, aber sehr viele 
G- und K-Sterne, man mu8 somit notwendigerweise annehmen, da8 die 
Massen der Sterne verschieden groB sind. Diese Folgerung wird durch die 
Untersuchung der Massen der Doppelsterne bestatigt. Es hat sich naimlich 
gezeigt, dab bei diesen die Massen zwischen 0.1 und 30 bis 50 Sonnenmassen 
schwanken. Ein Stern mit kleiner Masse wird demnach zwar auch als M-Stern 
und Riese sein Leben beginnen, aber die in der kleinen Masse aufgespeicherte 
Energie reicht nicht aus, ihn die ganze Reihe durchlaufen zu lassen; er er- 
reicht sein Temperaturmaximum daher nicht als B-Stern, sondern bereits 
friiher, z.B. als F-Stern, und sinkt von da aus bei zunehmender Dichte rasch 
zum M-Zwerg ab. Auch diese Folgerung wird durch die beobachteten Tat- 
sachen bestatigt. Ludendorff fand namlich bei einer statistischen Unter- 
suchung der Massen der spektroskopischen Doppelsterne, daB die Gesamt- 
masse der Systeme mit fortschreitendem Spektraltypus kleiner wird, bei 
den B-Sternen aber ein Maximum besitzt. Die Masse hat aber nur insoweit 
EinfluB auf den LebensprozeB eines Sternes, als sie die Spektralklasse des 
Temperaturmaximums und damit die Lebensdauer der Sterne, aber nicht 
den Betrag der absoluten Helligkeit wesentlich bestimmt. DaB eine groBe 
Masse an sich nicht als direkte Ursache groBer absoluter Helligkeit betrachtet 
werden kann, haben Hertzsprung und Russell auf verschiedene Weise gezeict. 
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Man kann es schon daraus schlieBen, daB die Massen, wie bereits erwihnt, 
zwischen 9.1 und 50 Sonnenmassen schwanken, die absoluten Helligkeiten 
aber in einem Verhaltnis von ganz anderer Gré8enordnung, namlich von 
eins zu zehn Millionen. Die Sterne sind also Riesen oder Zwerge nur in 
bezug auf die GroBe ihrer Oberflache, nicht aber in bezug auf die Masse. 
Das scheint zunachst schwer begreifbar zu sein, aber wir haben in den ver- 
anderlichen Sternen vom Mira Ceti-Typus (o Ceti, x Cygni) Beispiele vor 
Augen, wo die Helligkeit zwischen Minimum und Maximum bei gleichbleiben- 
der Masse sich um 8™ baw. 9™ andert. 

In der Theorie von Lockyer war die Entwicklung eines Sternes Funktion 
zweier physikalisch voneinander unabhangiger Variabeln — der Temperatur 
und der Dichte —. in der von Hertzsprung und Russell kommt noch die Masse 
als dritte hinzu, und durch diese Erweiterung BAS Fo PMN 
ist ein groBer Fortschritt tber Lockyer hinaus 
erreicht worden. 

Hertzsprung und Russell begniigten sich 
aber nicht mit qualitativen Feststellungen, 
sondern sie untersuchten alle Sterne, fiir die 
geniigende astronomische Daten vorhanden 
waren, und stellten die so erhaltenen Resul- 
tate in Tabellen zusammen. Am bekannte- 
sten ist das Diagramm von Russell geworden, 
das wir hier schematisch reproduzieren (Fig. 
196). Russell hat die Spektralklasse eines 
jeden Sternes als Abszisse, die absolute GroBe 
als Ordinate aufgezeichnet, und gefunden, 
daB sich die Mehrzahl aller Sterne entweder 7: 196. Pagramm von Russell. 
in die durch die starkeren horizontalen oder in die durch die diagonalen Linien 
begrenzte Flache einordnen. Erstere sind die Riesen, letztere die Zwerge. 
Die Sonne wiirde in diesem Diagramm die absolute Helligkeit + 47 haben; 
ein Stern mit der absoluten GroBe —5™ wiirde etwa 7500 mal, ein Stern mit 
+ 14” wiirde etwa 557 mal die Helligkeit der Sonne haben. 

Die Figur zeigt nun folgende charakteristische Eigenschaften der Sterne: 

1. Die Riesen, 80 bis 100 mal so hell als die Sonne, haben im Mittel alle 
sehr nahe dieselbe absolute Helligkeit, ganz gleichgiltig, welchem Spektral- 
typus sie angehéren. 

2. Die absolute Helligkeit der Zwerge nimmt im Mittel um etwa 2™ 
fiir aufeinander folgende Spektralklassen ab. 

3. Die weiBen Sterne sind ausschlieBlich Riesen; denn die ganze linke 
untere Ecke der Figur enthalt keinen Stern. Speziell die B-Sterne sind aus- 
nahmslos Riesen; in der Klasse A unterschgiden sich die Riesen so wenig 
von den Zwergen und sind so mit diesen durcheinander gemengt, daf man 
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sie gleichfalls als Riesen ansehen mu8. Fiir Klasse F liegen die beiden Zonen 
nur noch wenig iibercinander, so da Riesen und Zwerge schon merkbar 
unterschieden sein miissen. Alle schwachen Sterne sind gefarbt und gehéren 
somit den spateren Spektralklassen an. Auch die Sonne (G) ist ein Zwerg- 
stern; ihre Dichte —1.4mal die des Wassers — ist fiir einen Gasball sehr hoch. 

4. Der keilférmige Raum auf der rechten Seite des Diagramms zwischen 
den horizontalen und diagonalen Streifen enthalt bei den Klassen F bis K5 
sleichfalls noch Sterne, freilich viel weniger als in den Streifen selbst, von K5 
an aber ist er leer. Es fehlen also fiir die Klassen K5 bis M die Zwischen- 
glieder zwischen Zwergen und Riesen, die K5- bis M-Sterne trennen sich in 
zwei scharf voneinander geschiedene Gruppen. Diese gefarbten Sterne sind 
somit entweder viel heller oder viel schwacher als die Sonne. Das ist eine 
hochst bemerkenswerte Tatsache, fiir die freilich bisher jede Erklarung 
fehlt. Da8 diese Scheidung aber wirklich vorhanden ist, zeigen die neueren 
Untersuchungen von Adams und seinen Mitarbeitern und die von Jackson 
und Furner. 

5. Der Spielraum (die Streuung) in der absoluten Helligkeit einer be- 
stimmten Spektralklasse ist um so gréBer, je farbiger die Sterne sind; er be- 
tragt mindestens 2™ fiir jede Spektralklasse. Bei den B- und A-Sternen ist 
die Schwankung gering, bei den M-Sternen aber sehr erheblich. 


Name Helligkeit | Spektrum ae 7 = 
M 
¢ Puppis 23 Od 300 
t Orionis 2.9 Oed 4300 10 
€ Orionis alled B 12 000 17 
C Orionis 2.0 B 7 400 
€ Can. maj. 1.6 Bl 11300 
6 Centauri 0.9 B1 5 700 
( Orionis 0.3 B8 24300 19 
a Andromedae 2.1 A 170 
a@ Can, maj. —1.6 A 30 al 
a@, Geminorum 1.38 A | 420 
a Lyrae 0.1 AO | 100 4 
a Aquilae 0.9 AS el 10 2 
a@ Can. min. 0.5 BS 7 2 
a Persei gs) ¥6 20 10 
a Ursae min. Pll Hoey 60 10 
Sonne — 26.1 GO | 1 1 
a Aurigae 0.2 GO | 20 8 
a, Centauri 0.3 GO" 4 if 
y Cygni 23 G5 | 2400 
a Ursae maj. 2.0 G8 130 
B Geminorum 1.2 Go 40 14 
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Name Helligkeit | Spektrum Gianos adie 

| M ] 

a Cassiopejae 2.5 KO 230 

a Bootis 0.2 KO 40 | 45 

a Arietis 2.2 Keay) 80 13 

a Tauri 11 Iisy | 40 48 

a Hydrae 22 Ss tree 1400 4 

a Orionis 0.9 Ma 5000 | 185 

a Scorpii eo ee eMigh 1600 | 

B Andromedae 2.4 Ma 20 | 35 

a Herculis var. Mb 190 150 


In der vorstehenden Tabelle sind fiir einige Sterne die absoluten Hellig- 
keiten in Einheiten der Sonnenhelligkeit angefiihrt; in der folgenden Tabelle 


Name Helligkeit | Spektrum uieere 
M 
Lal. 21185 TOwre “Ma 0.005 
Groomb. 34.4 Tow Mila 0.010 
34B 10.0 _— 0.001 
Lal. 25372 St ie Ma 0.007 
Pi. 142212 8.7 Ma 0.009 
Pos. Med. 2164 8.9 Mb 0.005 
Lal. 21258 8.9 Ma 0.004 
Lal. 46 650 8.9 Ma 0.008 
A. Oe. 17415 gyal | Mb 0.006 
o Eridani B 9.1 — 0.006 
C 10.8 — 0.001 
A. Oe. 11677 92 Ma 0.004 
Kriiger 60A 9.2 Mb 0.003 
60B 10.5 — 0.001 
A. G. Berlin 4999 9.6 Ma 0.008 
Barnards Stern 1) 9.7 Mb 0.0005 
Innes’ Stern 2) 11.0 — 0.00006 
Procyon B 13.0 — 0.00006 


sind die absolut schwachsten, zurzeit bekannten Sterne zusammengestellt. 
Die absoluten Helligkeiten sind in runden Zahlen angesetzt, da sie stark 
von dem gerade benutzten Werte der Parallaxe abhangen und deshalb mehr 
oder minder unsicher sind. Immerhin diirften aber die Tabellen ein anschau- 
liches Bild von den herrschenden Verhiltnissen geben. 


1) Der von Barnard entdeckte Stern mit einey Eigenbewegung von 10”. 
2) Der von Innes entdeckte schwache Begleiter von a@ Centauri. 2 
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Mittelwerte der absoluten Helligkeiten fiir die spateren Spektralklassen 
geben Adams und Joy wie folgt an: 


Spektrum | Ma—Mad | K9—K 4 | K3—K0 | G9I—G0 | F9—F0 


wl. Sa M M | M 
Riesen 1.6 | 1.4 1.3 0.6 alal 
Zwerge 10.8 7.8 6.3 5.3 | 41 


Die Theorie von Hertzsprung und Russell bedeutet eine Revolution in 
den Anschauungen, die man frither tiber die Entwicklung der Sterne hatte. 
Es hat daher auch nicht an Einwendungen gefehlt, und wir wollen die wich- 
tigsten derselben kurz besprechen. Vom Standpunkt des Spektroskopikers 
ist es schwer verstandlich, daB zwei Sterne, wie etwa die Sonne und W Crucis, 
der nur etwa ein Millionstel der Sonnendichte hat (eine Dichte, die etwa 
der der Luft in einer Vakuumrohre von 1 mm Druck entspricht), gleiche Spektra 
haben kénnen. Diesem Einwurfe ist aber zunachst entgegenzuhalten, da8 
tatsichlich Riesen und Zwerge mit gleichem Spektrum bekannt sind, bei 
denen ein Zweifel an ihrer Riesen- bzw. Zwergnatur ganzlich ausgeschlossen 
ist. Der Einwurf ist somit nicht stichhaltig; es ist vielmehr Aufgabe des Phy- 
sikers, zu untersuchen und zu erklaren, wie eine so nahe Gleichheit der 
Spektra méglich ist. Weiterhin hat sich aber bei einem feineren Detailstudium 
gezeigt, daB wenigstens kleine Unterschiede zwischen den zwei Gruppen 
vorhanden sind, freilich ohne da8 der Spektralklassencharakter affiziert 
wird. So fand Hertzsprung, da8 unter den weiBen Sternen alle diejenigen, 
welche nach Miss Maury den c-Charakter haben, zweifellos Riesen sind, 
ebenso diejenigen, welche sie ac-Sterne nennt. Das sind Sterne, deren Linien 
nicht ganz so scharf und intensiv wie die der ¢-Sterne sind, aber doch schmaler 
und stirker als die der tibrigen Sterne der betreffenden Klasse. Solche 
c- und ac-Sterne finden sich in den Klassen B bis F. Beispielsweise gibt es 
Heliumsterne mit c-Charakter in dem Perseussternhaufen, a Cygni ist ein 
ce-Stern der Klasse A, a Persei und die 6 Cephei-Veranderlichen sind ac-Sterne 
der Klasse F. Schwieriger gestaltete sich die Unterscheidung fiir die rét- 
lichen Sterne. Adams fand zuniachst, da die rétlichen Zwergsterne ein weiter 
in das Ultraviolett reichendes Spektrum und somit einen kleineren Farben- 
index haben als die Riesensterne desselben Spektraltypus. Dann entdeckte 
aber Kohlschiitter in den Spektren der Klassen G bis M feine, aber so charak- 
teristische Unterschiede in den Intensitaéten gewisser Linien, daB es méglich 
wurde, die betreffenden Sterne nicht nur in Riesen und Zwerge zu scheiden, 
sondern sogar ihre absoluten Helligkeiten mit einem so hohen Grade von 
Genauigkeit allein aus dem Verhalten dieser Linien zu bestimmen, daB von 
Kohlschiitter, Adams und anderen Astronomen des Mount Wilson-Observato- 
riums die Parallaxen dieser Sterne sich mit groBer Sicherheit berechnen lieBen. 
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Besonders charakteristisch fiir die Riesen ist es z. B., daB die Wasserstoff- 
linien im Verhaltnis zu benachbarten Metallinien kraftiger sind als in den 
Zwergsternen, und zwar ist dieses Intensitatsverhaltnis nicht nur ein quali- 
tatives, sondern auch ein quantitatives Ma fir die absoluten Helligkeiten 
der betreffenden Sterne; das Intensitaétsverhaltnis wachst mit zunehmender 
Leuchtkraft der Sterne. Als Beispiel seien die Verhiltnisse der M-Sterne 
a Orionis (Riese) und Lal. 21185 (Zwerg) gegeben: 


Spektrallinien | @ Orionis Lal. 21185 
Wasserstoff sehr stark schwach 
Funkenlinien stark schwach 
Ca A 4227 schwach sehr stark 
Linien niedriger Tem- 

peratur des Ca, Sr, 


Fe, Ti. usw. schwach sehr stark 


Ein zweites Bedenken gegen die neue Theorie lieB sich dagegen bisher 
nicht beheben. Wie wir oben sahen, miissen in der Klasse F sowohl Riesen 
als auch Zwerge vorhanden sein, da Sich die beiden Haufigkeitszonen der 
Sterne bei dieser Klasse schon deutlich trennen. Nun hat sich aber gezeigt, 
da im Widerspruch hierzu F-Riesen recht selten sind. 

Eine gewisse Schwierigkeit bringt die neue Theorie in der Frage der 
Beziehung zwischen der Gré8e der Sterngeschwindigkeiten und dem Spektral- 
typus. Die wei8en Sterne haben die kleinsten mittleren Geschwindigkeiten, 
die farbigen die gré8ten, und zwar sowohl die Riesen als die Zwerge. Es 
ist nun nicht einzusehen, wie die Geschwindigkeit, die vom farbigen Riesen 
nach den Heliumsternen hin kleiner wird, von da aus wieder zu den farbigen 
Zwergen zunehmen kann. Russell ist der Ansicht, daB eine Korrelation 
zwischen Sterngeschwindigkeit und Spektraltypus tiberhaupt nicht wahrschein- 
lich ist, viel eher eine solche zwischen Geschwindigkeit und Masse in dem Sinne, 
da groBe Massen im Mittel kleinere Geschwindigkeiten haben. Dann lost 
sich die Schwierigkeit auf folgendem Wege. Die B-Sterne haben die gréBten 
Massen und die kleinsten Geschwindigkeiten. Die Klasse A besteht zum 
Teil aus Sternen groBer Masse und kleiner Geschwindigkeit. Das sind die 
Sterne, die auf dem Wege zum B-Stadium sind oder dieses schon durchlaufen 
haben. Die Klasse A enthalt aber auch Sterne kleinerer Masse und groBerer 
Geschwindigkeit, und zwar sind das diejenigen, die in ihrem Temperatur- 
maximum oder demselben nahe sind. Die mittlere Geschwindigkeit der A- 
Sterne wird somit gréBer als die der B-Sterne sein. In der Klasse F kommen 
weitere Sterne mit noch kleinerer Masse und noch groéBerer Geschwindigkeit 
hinzu, welche bereits als F-Sterne ihr Temperaturmaximum haben und niemals 
bis zum A-Stadium gelangen. Die mittlere Geschwindigkeit der F-Sterne ist 
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also gréBer als die der B- oder A-Sterne usw. Die Zunahme der mittleren Ge- 
schwindigkeit mu8 demnach von Spektralklasse zu Spektralklasse betracht- 
licher sein, solange zu e*ner jeden neuen Klasse ein betrachtlicher Teil von 
Sternen hinzukommt, die nahe ihrem Temperaturmaximum sind und deshalb 
zwischen den Ricsen mit zunehmender und den Zwergen mit abnehmender 
Temperatur liegen. Ist die Zahl solcher zwischenliegender Sterne dagegen 
unbedeutend, d. h. sind Riesen und Zwerge voneinander geschicden, so wird 
die mittlere Masse und die mittlere Geschwindigkeit nahe dieselbe sein als in 
der vorhergchenden Klasse und auSerdem auch noch nahe dieselbe fir die 
Riesen und die Zwerge. Das ist aber gerade das, was die Beobachtungen 
zeigen. Der Zuwachs der mittleren Radialgeschwindigkeit betragt von B zu A 
und von A zuF nach Russell 4km. In diesen Klassen sind aber Riesen und 
Zwerge gemischt. In Klasse G beginnen sich die zwei Arten der Sterne zu 
scheiden, der Zuwachs der mittleren Radialgeschwindigkeit ist 1.5km. In 
Klasse K ist die Trennung weiter fortgeschritten, der Zuwachs 0.9 km, und 
in Klasse M, wo die Trennung vollstandig ist, betragt der Zuwachs nur 0.3 km. 
Worin die Bezichung zwischen Masse und mittlerer Geschwindigkeit begriindet 
sein kénnte, ist freilich noch unbekannt. 

In der Russellschen Entwicklungstheorie spielt, wie wir sahen, die Dich- 
tigkeit eine sehr wichtige Rolle, und es ist daher von Interesse festzustellen, 
welche Werte fiir diese aus den Beobachtungen folgen. Zunichst kann man 
aus den Lichtkurven der Verfinsterungsveranderlichen (z. B. Algol) die Dichtig- 
keiten ableiten. Russeli und Shapley haben hicriiber eingehende Unter- 
suchungen angestellt, und die folgende Tabelle enthalt das Resultat ihrer ~ 
Rechnungen, wobei die Dichte der Sonne als Einheit angenommen ist. 


Zahl der Sterne des Spektraltypus: 


Dichte ; 

B A F Wer K 
3.0—1.0 ea ee eon 
1.0—0.8 ae ee Was A cet EER 
0.3—0.1 Male coup oe a, ee 
0.1—0.03 pen Tee | 
0.03—0.01 Seeelten Gaeta eas ee ted eae 
0.01—0.001 Sie eg eer hee ee 
0.001—0.0001 oie Nh kal 

0.0001—0.00001 — | | 
0.0000t—0,000001 | — | — | = |} 4 } = 


Es folgt aus diesen Zahlen, daB die B- und A-Sterne Dichten von 0.01 
bis 1.0 bevorzugen und bei ihnen sehr geringe Dichten iiberhaupt nicht 
vorkommen. Bei den wenigen Sternen der spéteren Spektralklassen finden 
sich aber sowohl sehr hohe als auch sehr niedrige Dichten vor. Als mittlere 
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Dichte fiir die B-Sterne findet Shapley 0.12, fiir die A-Sterne 0.21, fiir die 
F-Sterne 0.41. Die groBte bisher bei Verfinsterungsvariabeln gefundene 
Dichte (2) hat W Ursae majoris, die geringsten Dichten (10-° und 10-°) 
haben W Crucis (G) und ¢ Aurigae (I'0). 

Auch die Doppelsterne mit bekannten Bahnen kann man benutzen, um 
unter gewissen, hier nicht naiher zu erérternden Annahmen Durchschnittswerte 
fiir die Dichten abzulciten. Opik und Bernewitz haben derartige Rechnungen 
ausgefiihrt, und letzterer fand aus etwa 60 Doppelsternen folgende Mittel- 
werte der Dichte in ihrer Abhangigkeit erstens von der absoluten GréSe und 
zweitens vom Spektraltypus. 


Hellinkei t Dichte Spektrum Dichte 
0.8 0.08 A2 0.15 
1.5 0.14 F5 0.39 
2.6 0.23 G3 0.40 
3.5 0.24 K3 0.30 
4.6 0.45 Mb 2.81 
5.6 0.40 
6.2 0.50 
7.9 0.47 
10.8 2.81 


Auch hier ist die Dichte der Sonne als Einheit angenommen. Diese 
Zahlen gelten in der Hauptsache fiir Zwergsterne. 

Ks zeigt sich somit, daB die empirisch bestimmten Sterndichten durch- 
aus in Harmonie mit denen sind, welche die Russellsche Theorie verlangt. 
Eine weitere Bestaitigung bringt eine Folgerung aus einer theoretischen 
Untersuchung von Lord Kelvin. Nach ihm erreicht ein Gasball sein Tem- 
peraturmaximum, wenn seine zentrale Dichte etwa gleich 745 von der des 
Wassers wird. Das ist, wie die obigen Zahlen zeigen, gerade die Dichte der 
heiBesten Sterne, nimlich der Klassen B und A. 

Eine weitere Priifung der Russellschen Theorie ergibt sich ferner aus den 
Werten der Sterndurchmesser. Die Riesen geringer Dichte miissen, wie wir 
sahen, groBe Oberflachen und somit gro8e Durchmesser haben. Nun ist es 
kiirzlich auf dem Mount Wilson-Observatorium gelungen, nach Prinzipien, 
die Michelson bereits 1890 entwickelt hat, mit Hilfe eines Interferometers die 
Durchmesser von a Orionis, a Scorpii und a Bootis zu messen. Es ergaben 
sich die Winkeldurchmesser dieser drei Sterne zu 0’'047, 0’040 und 0022, 
somit sehr groBe lineare Werte, da die Parallaxen klein sind (003, 003 und 
0’’12). Aber auch noch eine andere, indirekte Methode, die von Wilsing 
' ausgearbeitet wurde, gestattet, Werte fiir die Sterndurchmesser zu finden. 
Kennt man naimlich aus Spektralphotometer- oder Kolorimetermessungen die 
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effektiven Temperaturen der Sterne und auSerdem ihre Parallaxen, so kann 
man die Durchmesser berechnen, vorausgesetzt, da zwischen der physiolo- 
gischen (photometrischen) Helligkeit und der Strahlungsenergie im optischen 
Gebiet Proportionalitat besteht und auBerdem die Strahlungsgesetze fiir Sterne 
als giiltig angenommen werden kénnen. DaB erstere Bedingung sehr nahe 
erfillt ist, konnte Wilsing zeigen; er fand unter Voraussetzung der Giltigkeit 
der zweiten Bedingung die in folgender Tabelle angefithrten Sterndurchmesser. 
Als Einheit ist der Durchmesser der Sonne angenommen. 


Spektrum he 

messer 
Be aon 9 
B—A 6 
A—F 2 
F—G 7 
G—K 24 
K 51 
K—M 61 


Fiir einzelne Sterne sind die individuellen Durchmesser in der Tabelle aut 
S. 564f. enthalten. Fiir a Orionis und a Bootis folgen aus den WilsingschenMes- 
sungen unter Annahme der oben angegebenen Parallaxen Winkeldurchmesser 
von 0039 bzw. 0‘'050. Ersterer Wert stimmt gut mit dem aus Interferome- 
termessungen erhaltenen, wahrend bei a Bootis der Unterschied betrachtlich 
ist; der Grund dafiir liegt vielleicht zum Teil in der Unsicherheit der Parallaxe. 

Blickt man auf die Ausfithrungen der letzten Seiten zuriick, so kann man 
wohl sagen, daB die Russellsche Theorie der Sternentwicklung den tatsach- 
lichen Erfahrungen entspricht. Eine héchst bedeutende, ganz neue Ge- 
danken bringende theoretische Untersuchung von Eddington tiber den inneren 
Aufbau der Sterne, welche im letzten Kapitel dieses Werkes besprochen 
wird, gibt einen tieferen Kinblick in dieVerhaltnisse, welche bei der Entwick- 
lung eines Sternes herrschen. 

Historisch ist noch zu erwahnen, da Monck (1892) zuerst auf das Vor- 
handensein absolut heller und schwacher farbiger Sterne aufmerksam ge- 
worden war, die scheinbar nicht in die Harvard-Spektralfolge hineinpassen. 
Hertzsprung (1905 und 1907) erkannte wohl als erster auf Grund sorgfaltiger 
Rechnungen das Vorhandensein zweier getrennter Reihen farbiger Sterne und 
ihre Beziehungen zueinander, Pannekoek (1906) bestatigte die Resultate Hertz- 
sprungs. Den Ausbau der Theorie in ihrer heutigen Gestalt hat Russell, der un- 
abhangig von Hertzsprung auf sie gekommen war, mit groBer logischer Scharfe 
auf Grund eines reichen, von ihm kritisch bearbeiteten Materials ausgefiihrt. 

Nachdem wir die Entwicklung eines Sternes kennen gelernt haben, sollen 
noch einige einzelne Bemerkungen zu den Harvardklassen nachgetragen werden. 
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DaB die planetarischen Nebel (P) an die Spitze der Reihen gehéren, 
scheint durch die Entdeckung von Wright, nach der die Kerne fast der Halfte 
aller bekannten planetarischen Nebel ein O-Spektrum besitzen, sicher gestellt. 
Die Sterne der Klasse O weichen trotz wesentlicher gemeinsamer Eigen- 
schaften doch in Einzelheiten so stark voneinander ab, daB es nétig wurde, 
diese Klasse in fiinf Unterklassen zu teilen. Die Sterne der drei ersten 
Unterklassen haben ausschlieBlich Emissionsbanden und -linien. Fiir Oa 
(B.D. + 35°4013) ist ein breites helles Band bei A 4650 (Kohlenstoff) be- 
sonders charakteristisch. In Ob (B.D. + 35°4001) ist ein breites helles Band 
bei A 4686 (Helium) vorhanden, und die Wasserstoff- und die ¢ Puppis-Serie 
sind hell. In Oc (B.D. + 36°3987) sind helle, aber schmale Bander bei A 4686 
und 4 4638 (Stickstoff) sowie die Wasserstoff- und die € Puppis-Serie als Emis- 
sionen sichtbar. Absorptionslinien fehlen noch ganz. In Od (¢ Puppis) sind 
dagegen alle Linien mit Ausnahme der Bander A 4686 und 4 4638 dunkel; 
die erste Linie (A 4472) des normalen Heliumspektrums wird sichtbar, das 
dann in Oe (29 Can. major.) mit zahlreicheren Linien auftritt. Sonst gleicht 
Oe ganz Od. Den Ubergang zur Klasse B bilden die Oe5-Sterne (z Can. major.), 
die ausschlieBlich Absorptionslinien (¢ Puppis-Serie, 4 4686, Heliumlinien der 
Klasse BO) aufweisen. Der Ubergang zwischen den zwei Klassen O und B 
findet somit kontinuierlich statt, ein Anzeichen dafiir, daB die O-Sterne an 
richtiger Stelle eingereiht sind. 

AuBer den normalen B-Sternen, welche nur Absorptionslinien besitzen, 
gibt es auch eine kleine Zahl solcher, in denen Linien der Wasserstoff-Serie 
auch noch als helle Linien vorhanden sind. Campbell, P. W. Merrill und 
R. H. Curtiss haben diese Sterne, die fast samtlich auf dem Harvard College 
Observatory entdeckt worden sind, naher untersucht und gefunden, daB 
die Intensitaten der hellen Linien von Ha an nach dem Ende der Serie hin 
rasch abnehmen, wihrend die Intensitaéten der dunklen Linien in dieser 
Richtung zunehmen. In ein und demselben Spektrum haben die verschiedenen 
Wasserstofflinien meist ein verschiedenes Aussehen; so erscheint z. B. Ha als 
helle Linie, Hf als helle Linie mit einer dunklen in der Mitte, so daB sie doppelt 
erscheint, Hy als helle Linie in einer breiten dunklen; erstere ist aber wieder 
in zwei Linien gespalten. Die brechbareren Glieder der Serie sind schlieBlich 
reine Absorptionslinien. Manchmal erscheinen die hellen Linien, die stets sehr 
breit und unscharf begrenzt sind, nur als aufgehellte Rander der Absorptions- 
linien (z. B. Hy in @ Persei). In einigen Fallen ist die Intensitat der hellen 
Linien veranderlich; so hat Plejone zeitweise eine helie Ha-Linie, zeitweise 
eine dunkle. Auch bei f’Cygni und H. R. 985 hat R. H. Curtiss Intensitats- 
anderungen nachgewiesen. AuSer den hellen Wasserstofflinien ist auch noch 
die Heliumlinie Dg in einigen Sternen (y Cassiopejae) hell. Man hat tbrigens 
auch in einigen A-Sternen (a Arae) und wenigen F-Sternen (X Persei) helle 
Wasserstofflinien beobachtet. 


572 IV. Stellarastronomie. 


Auf eine charakteristische Eigentiimlichkeit der Wasserstoffsterne hat 
Hartmann aufmerksam gemacht. Huggins und er haben bemerkt, daB in 
der Gegend des Endes (A 3646) der Wasserstoffserie eine ziemlich plétzliche 
Helligkeitsabnahme einsetzt, die sich aber nicht auf diese Gegend beschrankt, 
sondern noch viel weiter, bis etwa 4 3400, reicht. Das Spektrum setzt sich 
abgeschwiicht, aber ohne weiteren stirkeren Abfall in der Intensitat fort, bis es 
durch die Absorption der Erdatmosphare (Ozonbanden) ganz ausgeléscht 
wird. Man hatte erwarten miissen, daB die Absorption am Ende der Wasser- 
stoffserie in einer scharfen Kante aufhért und die Helligkeit des Spektrums 
wieder plétzlich zunimmt. Dieses breite Absorptionsgebiet des Wasserstoffes 
ist schon bei den B2-Sternen sichtbar, welche reichlich Wasserstoff neben 
Helium besitzen, erreicht etwa bei B8 (a Leonis) sein Maximum und ver- 
schwindet mit dem Zuriicktreten des Wasserstoffs und der Zunahme der 
Metallinien nach und nach ganz. 

Die K-Sterne besitzen ein Spektrum, das dem der Sonnenflecke gleicht. 
Diese Verwandtschaft wird dadurch noch naher, daB in einigen Sternen 
(a Bootis, o Geminorum, a Tauri usw.), wie Schwarzschild und Eberhard 
fanden, auch die doppelte Umkehr der Kalziumlinien Hund K vorhanden ist. 

Die M-Sterne sind von Miss Cannon auch in Unterklassen geteilt worden. 
In Ma (a Orionis) sind die Banden 4 4762, 2 4954, 4 5168 und 4 5495, die 
schon in den K-Sternen schwach erscheinen, gut ausgepragt. Die Kalzium- 
linie A 4227 ist die auffallendste Absorptionslinie, die G-Gruppe ist un- 
deutlicher als in den K-Sternen. In Mb (o Persei) sind die obengenannten 
Banden, ebenso die Linie 4 4227 noch stairker geworden, die G-Gruppe 
lést sich noch mehr auf. In Mc (W Cygni) ist das kontinuierliche Spektrum 
wesentlich schwicher als in den beiden vorigen Gruppen, die Sonnen- 
linien treten noch mehr zuriick, die Banden sind so stark, daB das Spektrum 
kanneliert aussieht. In allen drei Gruppen sind Absorptionslinien niedriger 
Temperatur vorhanden. In die Md-Gruppe schlieBlich werden alle die M-Sterne 
eingereiht, bei denen die Linien der Wasserstoffserie hell sind, d. h. die 
Variabeln des Mira Ceti-Typus (y Cygni). Das kontinuierliche Spektrum 
gleicht dem einer der drei vorigen Gruppen. Naheres tiber die Md-Spektren 
wird bei der Besprechung der veranderlichen Sterne gegeben werden. 

Die M-Sterne sind zuerst von Vogel und Dunér genauer untersucht worden, 
welche auch die Wellenlaingen der Bandenképfe gemessen haben. Fowler hat 
dann gezeigt, daB diese Banden dem Titanoxyd angehdéren, bis auf die bei 
A 5862 und A 6493, deren Ursprung noch nicht sicher gestellt ist. 

Die Spektra der Klasse R sind von C. Rufus untersucht worden. Diese 
Klasse bildet, wie bereits erwahnt, den ganz stetig stattfindenden Ubergang der 
Klasse G zur Klasse N. So gleicht das Spektrum von B. D. 42°2811 sehr nahe 
dem der Sonne, das des am anderen Ende der Reihe stehenden B.D. 57°702 
sehr nahe dem eines N-Sternes (vgl. Fig. 197). Von den G-Sternen unterscheiden 
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B.D. + 42°2811 
B.D. + 5°5223 
B.D. — 10°513 
B.D. + 3494500 
B.D. + 61°66? 
B.D. — 8°1685 
B.D. + 57°702 
B.D. + 46°1817 
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Fig. 197. Spektra der Klassen R und N nach Aufnahmen auf dem Detroit Observatory 
der Universitat Michigan. 
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sich die R-Sterne besonders durch das Absorptionsband bei 4 4700. Je starker 
dieses Band ist, um so schwacher ist der violette Teil des Spektrums. Im 
Gegensatz zu den N-Sternen ist die allgemeine Absorption im violetten Teile 
des Spektrums der R-Sterne weit geringer, auch sind die Zyanbanden in letz- 
terem schwiacher als bei ersteren. Die Swanbanden (Kohlenmonoxyd) sind so- 
wohl bei den R- wie bei den N-Sternen von wechselnder Intensitat. Die im 
Spektrum der R-Sterne identifizierbaren Linien (Cr, Va, Fe, Ti usw.) gehéren 
alle zu den Linien niedriger oder mittlerer Temperatur. In den Veranderlichen 
der R-Klasse ist Hf hell. Die anderen hellen Linien, die weniger zahlreich und 
schwicher als in der Klasse N sind, lassen sich nicht identifizieren. Die Farbe 
der R-Sterne ist rétlich (Farbenindex + 17). Radialgeschwindigkeiten 
sind bisher fiir 28 R-Sterne gemessen; sie liegen zwischen —400km und +70km, 
die mittlere Radialgeschwindigkeit hat den hohen Betrag von 50 km. 

Die Spektra der Klasse N sind noch recht wenig bekannt. Nach Hale 
finden sich neben starken Absorptionsbanden des Kohlenmonoxyds und des 
Zyans zahlreiche Absorptionslinien (besonders des Ti, Va, Sc, Y) niedriger Tem- 
peratur, ferner Emissionslinien, die sich aber bis auf die Wasserstofflinien 
nicht identifizieren lieBen. Die veranderlichen Sterne der Klasse N haben 
im Minimum keine hellen Wasserstofflinien, die Kohlenoxydabsorption ist 
eleichzeitig tiefer geworden als im Maximum. Hale denkt sich die Beschaffen- 
heit dieser Sterne so, daB unmittelbar tiber der Photosphare die sehr dichten 
Metallgase und -dampfe liegen, welche die Absorptionslinien und -banden 
geben, tiber dieser Atmosphare dann noch eine Schicht anderer Gase, durch 
welche die hellen Linien erzeugt werden. Die N-Sterne haben rote Farbe 
(Farbenindex +25). Ein sehr groBer Teil der N-Sterne ist verdanderlich. 

Eine tiefere Einsicht in die Beschaffenheit dieser Sterne wird erst dann 
méglich sein, wenn die Bandenspektra der Elemente ausgiebiger untersucht 
sein werden. Bisher sind in Sternen tiberhaupt nur folgende Bandenspektra 
gefunden worden: 

Kohlenmonoxyd (Swanspektrum): in der G-Gruppe der Sonne (G- und 
K-Sterne), stark in den R- und N-Sternen, schwach in den M-Sternen. 

Zyan: in der Sonne und den G- und K-Sternen gut entwickelt, in den 
R-Sternen schwiacher als in den N-Sternen. 

Ammoniak: in der Sonne (A 3360) nach Fowler. 

Wasser: in der Sonne (A 3064) nach Fowler. 

Titanoxyd: in den K-Sternen sichtbar werdend, in den M-Sternen in 
maximaler Starke. Nach Hale und Adams auch schwach im Spektrum der 
Sonnenflecke. 

Kalziumhydrid: nach Olmsted in den Sonnenflecken bei 2 6385 und in 
der Gegend der B-Gruppe. 

Magnesiumhydrid: nach Fowler in den Sonnenflecken bei 4 5211, 2 5620 
und bei Hf; auch schwach in der Sonne selbst. 
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Wir sahen, da8 an der Spitze der Harvardreihe die planetarischen Nebel 
(P) stehen, am Ende die M-Sterne. Beide Klassen sind so weit voneinander 
getrennt, daB man es fiir ganz ausgeschlossen halten sollte, daB sich in einem 
Sterne die Charaktere beider Klassen gleichzeitig finden kénnten. Ende 1919 
fand nun P. W. Merrill auf dem Mount Wilson-Observatorium, da8 der ver- 
anderliche Stern R Aquarii ein Spektrum Md hat, welches dem von Mira Ceti 
gleicht, aber auBer den hellen Linien des Wasserstoffs, des Heliums (4 4472) 
und des Magnesiums (A 4571) noch die Linien 4 5007, 2 4959, 2 4658, 2 4363, 
A 3868.9 besitzt, welche den planetarischen Nebeln eigen sind. Die aus den 
Nebellinien folgende Radialgeschwindigkeit (—10km) weicht nur wenig 
von der ab, welche aus dem Md-Spektrum folgt (—19 km). Die Intensitat 
der Nebellinien bleibt wahrend des Licht wechsels des Sternes konstant, wahrend 
die der hellen Linien des Md-Spektrums in der bei Mira-Veranderlichen iib- 
lichen Weise variiert. Lampland fand nun neuerdings, daB R Aquarii in einem 
planetarischen Nebel! von linsenférmiger Gestalt steht. Ob zwischen beiden 
Objekten ein physischer Zusammenhang besteht, konnte nicht entschieden 
werden, so daB eine Deutung dieses einzigartigen Falles noch nicht méglich ist. 
Wie wir spater sehen werden, treten die Nebellinien auBer in den Gasnebeln 
sonst nur noch bei den neuen Sternen auf. 

Es mag zum Schlu8 noch erwaihnt werden, daB der Ubergang eines 
Sternes von einer Entwicklungsstufe zur nachstfolgenden natiirlich so lang- 
sam und in so enormen Zeitriumen stattfindet, dab bisher solche Falle nicht 
konstatiert werden konnten. Im Gegenteil sind bis auf wenige Ausnahmen 
die Spektra der Sterne durchaus von einer bemerkenswerten Konstanz. Zu 
den Ausnahmen gehoren einige Typen der veranderlichen Sterne (6 Cephei 
und Mira Ceti), die neuen Sterne und einige Sterne der friithen Klassen, in 
denen zeitweilig einzelne Wasserstofflinien hell werden. Eine einmalige, 
ganz ungewohnliche Veranderung ist von Ludendorff und Eberhard in dem 
Spektrum von ¢ Bootis beobachtet worden. Kinam 3. Juni1905 aufgenomme- 
nes Spektrogramm zeigte sich nimlich von einer gréBeren Zahl breiter, ver- 
waschener, heller Banden durchsetzt (A 4124, 4157, 4164, 4233, 4380, 4461, 
4519, 4697 und 4719), die sich nicht identifizieren lieben. Kine am 5. Juni 
erfolete Aufnahme sowie eine groBe Zahl weiterer weisen dagegen ein durch- 
aus normales Spektrum der Klasse A auf. 

Die Sterne der einzelnen Spektralklassen kommen am Himmel in sehr ver- 
schiedener Anzahl vor, selbst wenn man von den seltenen absieht. Nach den 
Untersuchungen von Kapteyn, der ein groBes (16000 Sterne) und sehr sorg- 
faltig ausgewahltes Material gesammelt hat, kommen Sterne bis zur achten 
GréBe inklusive der verschiedenen Spektralklassen in folgender Haufigkeit vor: 

B 2.879% G 16.1% 


ie Pals? ke 26.6 
F 20.0 M 3.8 
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Von B-Sternen sind zur Zeit rund 4000 bekannt, von O-Sternen 107, 
von R-Sternen etwa 70, von N-Sternen etwa 300. Die Sterne der verschie- 
denen Klassen sind auch nicht gleichmaBig tiber den Himmel hin verteilt. 
Die O-, B- und N-Sterne sind stark nach der MilchstraBe hin gehauft, die 
A-Sterne gleichfalls, aber in weniger ausgesprochener Weise. Die tibrigen 
Klassen sind dagegen recht gleichmaSig verstreut. Folgende Tabelle von 
Kapteyn lat diese Verhaltnisse gut tibersehen; sie gibt die Zahl der Sterne 
pro 100 Quadraterad in ihrer Abhangigkeit von der galaktischen Breite an. 


Galaktische Breite: 


Zone 0° bis + 20° | =E 20° bis + 40° + 40° bis + 90° 
B 47 8 | 3 
A 75 40 17 
F 42 36 32 
G 35 34 31 
K 61, 38 38 
M 4 4 4 


Die wahre Verteilung der Sterne verschiedener Spektraltypen in unserem 
Fixsternsystem entspricht, wie insbesondere aus den Arbeiten von Kapteyn 
folgt, ziemlich nahe der scheinbaren Verteilung. Die O- und B-Sterne liegen 
fast simtlich nahe der Ebene der MilchstraBe und meist in sehr groBer 
Entfernung von der Sonne; die A-Sterne bilden ein stark abgeplattetes Ellip- 
soid, dessen groBe Achse gleichfalls in der MilchstraBe liegt. Die tibrigen Sterne 
verteilen sich tiiber die ganze Himmelssphare. 

Uber die Verteilung der Ricsensterne ist zur Zeit nicht viel bekannt. 
Nur die c-Sterne und die Veranderlichen vom 6 Cephei-Typus, welche Riesen 
der Klassen F bis G sind, besitzen nach Hertzsprung eine starke Konzen- 
tration nach der Milchstra8e hin und sind auch sehr weit von der Sonne ent- 
fernt. Betrachtet man die Gesamtzahl der Sterne in einem bestimmten Raum- 
teil des Sternsystems, z. B. in einem Wiirfel von einer Sternweite Kanten- 
lange, so zeigt sich, daB die Riesen im Vergleich zu den Zwergen sclten sind; 
so fehlen erstere beispielsweise unter den uns nachsten Sternen. Wahlt 
man dagegen die Sterne nach dem Prinzip aus, nach welchem die Stern- 
kataloge zusammengestellt werden, namlich, da$ man alle Sterne bis zu einer 
bestimmten scheinbaren Helligkeit aufnimmt, so werden die hellen Sterne 
gegen die schwachen ungebiihrlich bevorzugt, und es werden begreiflicher- 
weise die Riesen tiberwiegen. Die Mehrzahl der dem bloBen Auge sichtbaren 
Sterne, besonders dic von gelber oder rotlicher Farbung, sind Riesen. Zwerge 
der spateren Klassen sind so lichtschwach, daB sie fiir das bloBe Auge iiber- 
haupt unsichtbar bleiben. 
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Dem unbewaffneten Auge scheinen die Sterne schon seit undenklichen 
Zeiten diesclbe gegenseitige Lage am Himmel einzunehmen, und wenn Hipp- 
arch ins Leben zuriickkehrte, so wiirde er den Orion, die Plejaden, den 
Aldebaran und die anderen Gestirne scheinbar in derselben Stellung wie vor 
2000 Jahren finden. Die verfeinerten Methoden der modernen messenden 
Astronomie haben aber gezeigt, da diese scheinbare Unverdnderlichkeit 
nicht wirklich ist, sondern da® die Sterne sich vielmehr an der Sphiare be- 
wegen oder, wie man sagt, eine Higenbewegung haben; freilich wiirde diese 
dem blo8en Auge in den meisten Fallen erst nach Jahrtausenden merkbar 
werden, und erst in hunderttausend Jahren wird der Anblick der Sternbilder 
ein merklich anderer geworden sein. 

Der erste, der auf Grund der Vergleichung neuerer Beobachtungen 
mit den im Almagest mitgeteilten eine Ortsveranderung einiger Fixsterne 
nachwies, war Halley; ihm folgte bald darauf Jacques Cassini. Bei der Un- 
genauigkeit der alteren Beobachtungen konnte freilich aus diesen nicht viel 
gefolgert werden, und so benutzten denn Tobias Mayer und Maskelyne die 
der Zeit nach zwar viel naheren, aber auch viel genaueren Beobachtungen 
von Rémer zur Ableitung der EKigenbewegungen hellerer Sterne. Mayers 
80 Sterne umfassender Eigenbewegungs- Katalog von 1760 (enthalten in dem 
1775 veroffentlichten wertvollen Zodiakal- Katalog von ungefahr 1000 Sternen) 
wurde aber durch spatere Arbeiten bald tiberholt. Den genauesten Katalog 
von Sternen mit starker Eigenbewegung aus der ersten_Halfte des 19. Jahr- 
hunderts verdanken wir Argelander im sogenannten Aboer Katalog von 
560 Sternen; der umfassendste aus der Mitte des 19. Jahrhunderts ist Madlers 
Bearbeitung der 3200 Sterne des beriihmten Bradleyschen Sternverzeich- 
nisses. Letzteres ist fiir unsere Kenntnis der Eigenbewegungen von so groBer 
Bedeutung, daB Auwers eine vollstandige Neureduktion der Bradleyschen 
Beobachtungen unternommen hat. Durch Vergleichung der so erhaltenen, fiir 
die Mitte des 18. Jahrhunderts giltigen Sternpositionen mit den aus neueren 
Meridianbeobachtungen gewonnenen konnte er dann noch zuverlassigere Werte 
der Eigenbewegungen ableiten, als dies Madler méglich gewesen war. AuBer 
Auwers haben noch zahlreiche andere Astronomen — wir nennen hier nur 
L. Boss, Bossert, Kiistner und Porter — Untersuchungen auf diesem Gebiete 
angestellt und unsere Kenntnisse wesentlich erweitert. Von besonderer Wichtig- 
keit ist der schon frither (S. 528) erwahnte, im Jahre 1910 erschienene ,,Prelimi- 
nary General Catalogue‘: von L. Boss; dieses Werk enthalt die genauen Orter 
und Eigenbewegungen von 6188 Sternen, darunter allen bis zur 6. GréBe, und 
ist fiir unsere Kenntnis der Eigenbewegungen von fundamentaler Bedeutung. 

In den letzten Jahren hat man mit gutem Erfolg Sterne mit groBer 
Eigenbewegung dadurch aufgesucht, daB man zwei zeitlich méglichst weit 
37 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 
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auseinander liegende photographische Aufnahmen von Teilen des Himmels im 
Stereoskop (Stereokomparator) miteinander vergleicht. Die Sterne, die sich 
in der Zeit zwischen den beiden Aufnahmen merklich bewegt haben, treten 
in einem solchen Apparat sofort aus der Menge der iibrigen hervor. Nament- 
lich Wolf in Heidelberg hat auf diese Weise eine groBe Zah] merklicher Eigen- 
bewegungen entdeckt. 

Fiir viele Sterne, auch von den helleren, ist die Ortsveranderung so 
gering, daB sie sich selbst seit Bradleys Zeiten nicht deutlich wahrnchmbar 
gemacht hat. In der Tabelle (S. 579) geben wir die bis jetzt bekannten Sterne 
mit einer jahrlichen Eigenbewegung von iiber 2’0, nach der GréBe dieser 
Bewegung geordnet. 

Madler fand als durchschnittliche Eigenbewegung der Bradleyschen 
Sterne in 100 Jahren fir 


” 
65 Sterne 1. und 2, GréBe 22.2 
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Die Durchschnittsbewegung nimmt danach mit der Helligkeit ab; wie 
wenig aber hieraus im einzelnen Falle zu schlicBen ist, zeigt nachstehendes Ver- 
zeichnis, welches unter 37 Sternen mit E. B. von iiber 2”0 nur 7 enthalt, 
die heller als 5.0°° GréBe sind. Erst an fiinfzehnter Stelle treffen wir in 
unserer Liste auf einen sehr hellen Stern, nimlich a Centauri. Von den 
Sternen erster GréBe haben a und £ Orionis, a Virginis, a Scorpii, a Carinae 
und # Centauri eine Eigenbewegung von weniger als 071 jaihrlich. Bei der Be- 
urteilung der Erscheinung, da unter den Sternen mit groBer Eigenbewegung 
die schwachen tiberwiegen, ist indessen zu bedenken, daB es ungleich viel 
mehr schwache Sterne gibt als helle, so da es nicht verwunderlich ist, wenn 
die Anzahl der schnell bewegten schwachen Sterne gréBer ist als die der 
schnell bewegten hellen Sterne. Die Seltenheit der starken Eigenbewegungen 
wird vortrefflich durch eine von Turner und Bellamy angestellte Unter- 
suchung illustriert. Unter 30195 meist schwachen Sternen fanden sie nur 
161, die sich um mehr als 0’’20 im Jahre bewegen. M. Wolf schatzt die Ge- 
samtzahl der Sterne bis zur 14. GréBe, die Eigenbewegungen iiber 015 im 
Jahre haben, auf etwa 42000, und nach Dyson und Thackeray haben nur 
23% der Sterne des Boss-Katalogs Eigenbewegungen von mehr als 071, 
wobei noch zu bedenken ist, da8 dieser Katalog nur verhaltnismaBig helle 
Sterne enthalt, bei seiner Aufstellung also die uns nahen Sterne stark be- 
vorzugt sind. Nach Kapteyn zeigen die Sterne mit starker Eigenbewegung 
keine Anhaufung nach der MilchstraBe hin, wie es bei den Sternen im all- 
gemeinen der Fall ist. 
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Jahrliche Eigenbewegungen von 2’0 und dariiber. 


EK. B. 


Name Gr. AR 1900 Dekl. 1900 

M ” 
Barnards Pfeilstern She 17 53m + 4° 28’ | 10.3 
Cordoba Z. 5» 248 8.3 DES —44 59 8.7 
Groombridge 1830 6.5 ial zy +38 26 TA 
Lacaille 9352 7.4 22 59 — 36, 26 7.0 
Cordoba G.C. 32 416 8.3 » @ oi Ou 6.0 
61 Cygni 5.6, 6.3 Bik B +38 15 5.2 
Lalande 21 185 WB 10 58 +36 38 4.8 
Wolf 359 1S ee eel Ole + 7 37 4.8 
é Indi Af O45 86 STAG ate 
Lalande 21 258 8.5 Teak +44 2 4.5 
o? Eridani 4.5 Ae ta a= AY) Ara 
Wolf 489 Ly i BY ae Abe ales 3.9 
A.Oe. 14 318—20 9.2, 9.0 15) 5 —=15 “56 On 
lu Cassiopejae 5.3 i 2 + 54 26 3.7 
@ Centauri?) Ort 7 14933 —60 25 3.7 
Lacaille 8760 6.7 Bil st == BS) 105) 35 
é Eridani “Uy Ae By dl == 18) yy oll 
Argel.-Oeltzen 11 677 9.0 | Tle aus) -+ 66 23 3.0 
Wolf 28 1283) O 44 + 4 56d 3.0) 
Groombridge 34 8.1 0° 18 +43 27 2.8 
Anonyma HOSA Sy ala 240) —64 17 2.7 
Anonyma ine 1 12 —57 0 2.7 
Wolf 124 10.5 Doe i + 3 9 2.6 
Wolf 110 ih, i 5 + 5 14 2.4 
Lacaille 661 6.5 2a G —51 19 Oe 
Piazzi 22 123 5.9 2D Bil + 6 25 23 
Lalande 25 372 8.5 13-41) +15 26 2.3 
Struve P. M. 2164 8:9, 94 18 42 +59 29 2 
a Bootis 0.2 i vemeioll +19 42 23 
B Hydri 2.9 @ 21 —7 49 2.8 
WeiBe I 5) 592 8.7 5 -26 — 3 -42 ye 
Lalande 7443 8.5 a) yl +35 2 2.2 
Bradley 3077 5.6 23 8 +56 37 al 
Wolf 918 ibe, Al gs — 13 740 eal 
Piazzi 14 212 5.8 il) By) —20 58 al 
Wolf 1062 Jal, gy + 2 44 Opi 
¢ Tucanae 43 0 15 —65 28 2.0 
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Uber die Beziehungen zwischen Eigenbewegungen und Parallaxen haben 
wir bereits frither (vgl. 8. 204) gesprochen. Wir sahen, daB im allgemeinen 


Sterne mit groBer EKigenbewegung uns verhaltnismaBig nahe sind. 


1) Der Doppelstern « Centauri hat in einer Distanz von 2°11’ einen von Innes ent- 
deckten Begleiter 11. GréBe, der dieselbe Ligenbewegung und Parallaxe wie « Centauri 


selbst hat. 


37% 
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Zu auB8erst interessanten Ergebnissen ist man bei Untersuchungen tiber 
Beziehungen zwischen der GréBe der Eigenbewegung und der Spektralklasse 
gelangt. Schon in den Jahren 1891—92 kam Monck zu der Erkenntnis, daB 
die Sterne der Klasse B durchschnittlich die kleinsten Eigenbewegungen 
haben, die der Klasse A bedeutend gréBere und endlich die des zweiten Spek- ° 
traltypus die gréBten; unter den letzteren Sternen zeichnen sich nach Monck 
besonders die der Klasse F durch die Gré8e der durchschnittlichen Kigen- 
bewegung aus. Die Sterne der dritten Spektralklasse (M) haben ebenfalls 
eréBere Eigenbewegungen als die der Klasse A, aber kleinere als die der 
Klasse F. 

Gleichzeitig mit Monck befaBte sich auch Kapteyn mit einer ahnlichen 
Untersuchung. Er benutzte dabei 2295 Sterne, von denen 1189 der I., 1106 
der IT. Spektralklasse angehoren, und fand, da’, wenn man die Sterne nach 
der GréBe der Eigenbewegung ordnet, mit zunehmender Kigenbewegung 
die Sterne der II. Klasse immer mehr tiberwiegen. So sind unter diesen 
rund 2300 Sternen nur 3 der I., dagegen 58 der II. Klasse, die Eigenbewe- 
gungen von 0’'50 oder mehr im Jahre besitzen. 

Spater haben Hertzsprung und Pannekoek auf diesem Gebiete weiter- 
gearbeitet. Nach ihnen hat schlieBlich L. Boss an der Hand seines ,,Preli- 
minary General Catalogue‘‘ die Abhangigkeit zwischen Spektralklasse und 
Kigenbewegung eingehender gepriift. Er schlofB dabei alle die Sterne aus, 
die eine Eigenbewegung von mehr als 20” in 100 Jahren haben; 4686 Sterne 
bis zur GroBe 6.5 ergaben dann folgende Durchschnittswerte der Eigen- 
bewegung fiir die einzelnen Pickeringschen Spektralklassen. 


Durchsehnittl. E. B. 


Spektralklasse Zahl d. Sterne Tn OORTAbYen 


” 
Oe5 bis B5 490 2.4 


ive yo 18 217 3.8 
A0 1157 4.6 

A2 bis A 4 273 5.5 
AD 5, AS 164 (oll 
FO 287 7.9 

F 2 bis F8 205 9 
Gi0s Gag 444 5.2 
LOO 5 IS 1227 5.7 
M 222 5.0 


Man ersieht aus dieser Tabelle, daB die Eigenbewegungen mit fort- 
schreitender Spektralklasse immer mehr zunehmen bis zur Klasse F, dann 
in den Klassen G bis M aber. wieder etwas abnehmen. Besonders stark ist 
die Zunahme zwischen den Klassen AO und F 0. 

Die dargelegte GesetzmaBigkeit kann nun verschiedene Ursachen haben. 
Entweder haben namlich die Sterne verschiedener Spektralklassen wirklich 
verschiedene Geschwindigkeiten im Raume, oder aber sie befinden sich in 
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verschiedener durchschnittlicher Entfernung von uns. Waren z. B. die 
Sterne der Klassen Oe5 bis B5 durchschnittlich 3.3 mal so weit entfernt 
als die der Klasse F 0, so wiirden, auch wenn die wirklichen Durchschnitts- 
geschwindigkeiten in beiden Fallen dieselben waren, doch die beobachteten 
Kigenbewegungen durchschnittlich im Verhialtnis 1: 3.3 stehen, wie es in 
obiger Tabelle der Fall ist. In der Tat wirken, wie die eingehenden Unter- 
suchungen von L. Boss gezeigt haben, beide Ursachen zusammen. Die Sterne 
der Spektralklasse F sind, wie man aus den durch die Bewegung der Sonne 
verursachten parallaktischen Bewegungen ersieht, uns durchschnittlich naher 
als die der tibrigen Klassen; die Sterne der Klasse B sind am weitesten ent- 
fernt. Aber selbst wenn man diese Verschiedenheiten der durchschnittlichen 
Entfernungen in Rechnung zieht, bleibt doch eine Abhangigkeit der EKigen- 
bewegungen von der Spektralklasse in dem Sinne iibrig, daB sich die Sterne 
der Klasse B am langsamsten, die der Klasse A etwas schneller, die der Klassen 
F bis M am schnellsten bewegen; innerhalb der letzteren Klassen ist eine 
Zunahme der Geschwindigkeit nicht mehr sicher zu erkennen. Nach Boss 
verhalten sich die wirklichen Geschwindigkeiten der Sterne der Klassen B, 
A, F bis M wie 6.3: 10.2: 16.6. Wie wir sehen werden, wird dieses héchst 
merkwiirdige Gesetz dem Sinne nach voll bestatigt durch die Durchschnitts- 
werte der Radialgeschwindigkeiten der den verschiedenen Spektralklassen 
angehorigen Sterne. 

Soweit bisher beobachtet worden ist, finden die Eigenbewegungen voll- 
standig geradlinig statt. Selbst wenn jeder Stern, dessen Eigenbewegung 
wir kennen, sich in einer geschlossenen Bahn bewegt, so ist diese doch so 
unermeBlich groB, daB in dem kurzen Bogen, welcher beschrieben worden 
ist, seitdem wir genaue Beobachtungen anstellen, nicht die geringste Kriim- 
mung wahrgenommen werden kann. Nach dem jetzigen Stande unserer 
Kenntnis von den Kigenbewegungen der Sterne ist also zunachst kein Grund 
zu der Annahme vorhanden, daf die Sterne sich in bestimmten, geschlossenen 
Bahnen bewegen. Madler suchte zwar durch eine Priifung der Kigenbewe- 
gungen zu zeigen, daB fiir das ganze sichtbare Sternenheer und zugleich fir 
unsere Sonne der Schwerpunkt oder Mittelpunkt der Bewegung in den Plejaden 
liege, und daB speziell deren hellster Stern, die Alcyone, gleichsam als ,,Zentral- 
sonne‘ fiir das ganze Fixsternsystem zu betrachten sei; allein C. A. F’. Peters 
hat das Haltlose dieser Annahme vollkommen iiberzeugend nachgewiesen. Auch 
Untersuchungen iiber eine Umlaufsbewegung der Fixsterne in der Ebene der 
MilchstraBe, die durch Schonfeld angeregt wurden, sind ohne Resultat geblieben. 

Freilich kénnen wir leicht eine gewisse GesetzmaBigkeit in den Eigen- 
bewegungen der Sterne nachweisen, welche ihren Grund jedoch nur in der 
wirklichen Bewegung unseres Sonnensystems hat. Da unsere 
' Sonne nur einer unter den Millionen von Sternen ist, so wird sie ebenso gut 
wie diese eine Bewegung haben, und wir werden ihre Bewegung, an der das 
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ganze Sonnensystem teilnimmt, aus den Eigenbewegungen der Sterne er- 
kennen kénnen. Ware nimlich ein Stern in Wirklichkeit in Ruhe, so wiirde 
er uns infolge der Sonnenbewegung doch bewegt erscheinen, und zwar in 
entgegengesetzter Richtung, als diese Bewegung der Sonne vor sich geht. 
Zeigt also ein Stern eine Eigenbewegung, so wird sie sich aus zwei Bewegungen 
zusammensetzen, der des Sternes selbst (motus peculiaris) und der aus der 
Bewegung der Sonne folgenden (motus parallacticus). Es ist klar, daB die 
Sterne, denen wir uns nahern, scheinbar auseinander, die, von denen wir 
uns entfernen, scheinbar aneinander riicken werden; ferner, daB Sterne, die 
in der Richtung der Sonnenbewegung liegen, keine parallaktische Verschie- 
bung zeigen kénnen. Wenn man nun, wie es bis vor kurzem fast allgemein 
geschehen ist, die Hypothese macht, daB die wirklichen Bewegungen der 
Sterne, die motus peculiares, regellos erfolgen, sich also im Mittel aus einer 
groBen Anzahl von Sternen aufheben, so wird man aus den beobachteten Kigen- 
bewegungen der Sterne die Bewegungsrichtung der Sonne ermitteln kénnen. 

Die ersten, die unter Zugrundelegung der erwahnten Hypothese die 
Bewegungsrichtung der Sonne aus den Eigenbewegungen zu bestimmen 
suchten, waren am Ende des 18. Jahrhunderts W. Herschel und nahezu 
gleichzeitig Prévost. Die Grundlagen beider waren aber so diirftig, daB ihre 
Resultate stark angezweifelt wurden. Spiatere Untersuchungen, namentlich 
von Argelander, dem der Aboer Katalog zuerst eine gentigend groBe Zahl 
von bewegten Sternen bot, haben indessen die Richtigkeit wenigstens von 
Herschels Resultat nahe bestatigt, und es liegt nunmehr eine groBe Anzahl 
von Bestimmungen des Punktes, nach welchem die Bewegung unseres Sonnen- 
systems gerichtet ist, des sogenannten ,,Apex‘‘ der Sonnenbewegung, vor. 
Unter den Astronomen, die auf diesem Gebiet umfangreiche Untersuchungen 
angestellt haben, sind neben W. Herschel und Argelander vor allem noch 
zu nennen: QO. Struve, Madler, Airy, Dunkin, L. Struve, Stumpe, Boss, 
Porter, Ristenpart, Kapteyn, Kobold und Newcomb. Letzterer nahm als 
wahrscheinlichstes Ergebnis der zuverlassigsten Bestimmungen des Apex 
an, dai dieser eine Rektaszension von etwa 280°, eine Deklination von etwa 
+35° habe. Der Apex wiirde hiernach im Sternbilde der Leier, etwa 4° von 
dem hellsten Sterne desselben, der Wega, entfernt liegen. Die neuesten 
Bestimmungen des Apex von Weersma aus den Eigenbewegungen von 3600 
Sternen und von Boss aus denjenigen von etwa 5400 in seinem ,,General 
Catalogue’. enthaltenen Sternen ergaben fiir die Position dieses Punktes 
folgende Werte: 

Weersma: Rektaszension 268°, Deklination + 31° 
Boss: ¥ 271, % + 34, 

Diese Zahlen stimmen mit den von Newcomb angenommenen nicht sehr 
gut tiberein. Es muB tiberhaupt hervorgehoben werden, daB die Bestimmung 
des Apex keineswegs als sicher betrachtet werden kann, da viele unsichere 
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Elemente in die Rechnungen eingehen. Besonders merkwiirdig ist es, daB 
der Ort des Apex in gewissem Grade abhangt von dem Spektraltypus der bei 
seiner Berechnung benutzten Sterne. L. Boss fand bei Bestimmung des Apex 
aus Sternen der Klassen 


Oe5 bis B5 AR274° Dekl. + 359 


B8 ,, A4 270 + 28 
NOW sah S 266 + 29 
K 275 + 40 
M 274 + 39 


Die Sterne der Klasse G sind weggelassen, da die Berechnung des Apex 
aus ihnen gewisse Schwierigkeiten bietet. Man sieht, da8 der aus den Eigen- 
bewegungen der A- und F-Sterne folgende Apex deutlich verschieden ist 
von.dem aus den K- und M-Sternen folgenden, wahrend der den B-Sternen 
entsprechende dazwischen liegt. Rechnet man die Rektaszensionen und 
Deklinationen in galaktische Langen und Breiten um, so ergibt sich, daB 
die Unterschiede hauptsachlich die Langen betreffen. 

Die durch die Bewegung der Sonne verursachte parallaktische Verschie- 
bung der Sterne kénnte, wenn die Sterne keine eigenen Bewegungen hatten, 
dazu benutzt werden, die Parallaxen der einzelnen Sterne zu bestimmen, 
da man die Geschwindigkeit der Bewegung der Sonne kennt. Da sich aber 
die eigenen Bewegungen der Sterne in einer fiir den Beobachter untrennbaren 
Weise mit jener parallaktischen Verschiebung vermengen, so kann die letztere 
hochstens dazu dienen, die mittlere Entfernung ganzer Klassen von Sternen 
zu bestimmen unter der Voraussetzung, daB die eigenen Bewegungen sich 
im Mittel aufheben. Man nennt die parallaktische Verschiebung eines Sternes, 
die durch die Bewegung der Sonne im Zeitraume eines Jahres hervorgerufen 
wird, seine sékulare Parallaze. 

Die wichtigste Hypothese, welche bei der Bestimmung des Apex im 
allgemeinen gemacht wird, ist, wie wir sahen, diejenige von der regellosen 
Verteilung der motus peculiares. Ist diese Fundamental-Hypothese nieht 
erfiillt, so kann die schlechte Ubereinstimmung der nach verschiedenen 
Methoden und mit verschiedenem Material erhaltenen Positionen des Apex 
nicht wundernehmen. Nun hat schon 1897 Kobold darauf hingewiesen, daB 
die wirkliche Verteilung der Eigenbewegungen sich mit der dieser Funda- 
mental-Hypothese entsprechenden nicht deckt. Im Jahre 1904 machte dann 
Kapteyn die Ergebnisse seiner Untersuchung der Eigenbewegungen von 
2400 Sternen des Bradley-Katalogs bekannt. Waren die motus peculiares 
regellos, so kénnten die beobachteten Eigenbewegungen nur eine Richtung, 
nimlich die der Bewegungsrichtung der Sonne entgegengesetzte, bevorzugen, 
sie wiirden also vorzugsweise nach dem Antiapex, d. h. nach dem dem Apex 
_ gegeniiberliegenden Punkte der Sphare, gerichtet sein. Kapteyn fand aber, 
daB die Eigenbewegungen jener 2400 Sterne nicht nur eine, sondern viel- 
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mehr zwei Richtungen bevorzugen; es gibt also zwei Punkte an der Him- 
melssphare, auf die die scheinbaren Eigenbewegungen der Sterne vorwiegend 
gerichtet sind, und die Kapteyn als scheinbare Vertices der Kigenbewegungen 
bezeichnet. Die Sache ist so zu verstehen, daB Sterne, bei denen die Rich- 
tung der EKigenbewegung einen kleinen Winkel mit der Richtung nach einem 
der scheinbaren Vertices einschlieBt, verhaltnismaBig haufig sind, und zwar 
um so haufiger, je kleiner dieser Winkel ist. 

Es fragt sich nun, wie diese Erscheinung zu deuten ist. Wir haben schon 
bei fritherer Gelegenheit gesehen (s. S. 201), daB, wenn mehrere Sterne sich 
parallel und geradlinig im Raume bewegen, ihre scheinbaren Bewegungen 
an der Sphare nach einem bestimmten Punkte der letzteren konvergieren. 
Stellen wir uns nun eine sehr groBe Zahl von Sternen vor, die eine gemein- 
same, geradlinige Bewegung im Raume haben, von denen aber jeder auBer- 
dem noch mit einer Sonderbewegung begabt ist, so werden, falls die Sonder- 
bewegungen ganz regellos sind, die Sterne ebenfalls im Durchschnitt sich 
nach einem Punkte der Sphare hin zu bewegen scheinen; ihre Eigenbewe- 
gungen werden in der oben geschilderten Art die Richtung nach diesem 
Vertex’ bevorzugen. Kapteyn nimmt nun, um die von ihm entdeckten 
GesetzmaBigkeiten in den Higenbewegungen zu erklaren, an, daB es zwei 
solcher ,,Sterntriften** im Raume gibt. Die Sterne einer jeden von ihnen 
haben auSer der gemeinschaftlichen Triftbewegung noch regellos verteilte 
Sonderbewegungen. Man hat eine solche Sterntrift verglichen mit einem 
Schwarm von Fischen, die beliebig durcheinander schwimmen, gleichzeitig 
aber alle zusammen von einer Strémung fortgeftthrt werden. 

Die Resultate von Kapteyn fanden bald eine Bestatigung durch die 
Arbeiten anderer Astronomen. Eddington prifte die Eigenbewegungen von 
4200 Sternen des Katalogs von Groombridge (zwischen ~+- 52° Deklination 
und dem Nordpol) und von 1100 anderen, dem Nordpol nahen Sternen; spater 
zog er noch die Kigenbewegungen von 1500 Zodiakal-Sternen zu seinen Unter- 
suchungen heran und schlieBlich noch diejenigen von etwa 5300 Sternen 
des Katalogs von Boss. Dyson dagegen benutzte bei einer ersten Unter- 
suchung 1100 Sterne, deren Kigenbewegungen gro8 (20’ bis 80’ in 100 Jahren) 
sind, bei einer zweiten Untersuchung etwa 1600 solcher Sterne. Hough und 
Halm endlich haben die Kigenbewegungen der Bradley-Sterne von neuem 
diskutiert. Fir die scheinbaren Vertices ergaben sich folgende Positionen: 


I Il 

Kapteyn (Bradley-Sterne) ...... AR 85° Dekl. —11° | AR 260° Deki. — 48° 
Eddington (Groombridge-Sterne). . . . 90 —18 292 — 58 
ys (Zodiakal-Sterne) ..... 103 —l1 330 — 64 

7 (Boss2sterne)) acetic cia 91 —15 288 — 64 
Dyson (Groke Eigenbewegungen) I. . | 94 — 7 240 — 74 
“5 lide ree se 93 — 7 246 — 64 

Hough aie Halm (Bradley-Sterne) . . 87 — 13 276 — 41 
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Diese Zahlen zeigen, da die beiden Punkte (und zwar besonders der 
zweite) allerdings noch sehr unsicher bestimmt sind, aber sie bestatigen doch 
die Realitat des von Kapteyn entdeckten Gesetzes. Von den hier angefiihrten 
Bestimmungen der scheinbaren Vertices ist die von Eddington ausgefiihrte, 
auf den Kigenbewegungen des Boss’schen Katalogs beruhende, am genauesten, 
und es soll daher hier noch etwas naher auf sie eingegangen werden. Eddington 
schlieBbt bei seiner Untersuchung die Helium-Sterne aus, da sie die Bewegung 
der beiden. Triften nicht. teilen. AuBerdem lat er auch die Sterne beiseite, 
welche bekannten Sternstrémen, wie dem Taurus-Strom und dem Ursa 
major-Strom (vgl. S. 590ff.), angehoren, Er teilt nun die Sphare in 34 Re- 
gionen, von denen immer je zwei sich diametral gegeniiber liegen und so 
ein zusammengehoriges Paar bilden. Ftr jedes Paar von Regionen werden 
aus den Richtungen der Higenbewegungen der darin liegenden Sterne die 
beiden Richtungen bestimmt, nach welchen sich diese Sterne vorzugsweise 
zu bewegen scheinen, d. h. also die Richtungen nach den beiden schein- 
baren Vertices. Verlangert man diese Richtungen an der Sphiare, so erhalt 
man fiir jedes Paar von Regionen zwei gréBte Kreise, von denen der eine 
durch den scheinbaren Vertex der ersten Trift, der andere durch den der 
zweiten Trift geht. Die beiden scheinbaren Vertices werden also als Schnitt- 
punkte von je siebzehn groBten Kreisen an der Sphare bestimmt. Nun gehen 
allerdings in Wirklichkeit diese Kreise durchaus nicht genau durch einen 
Punkt, schon aus dem Grunde, da8 ihre Bestimmung mit ziemlich groBen 
Unsicherheiten behaftet ist. Immerhin ist der scheinbare Vertex der ersten 
Trift ziemlich genau festgelegt, wahrend fiir den der zweiten Trift die Ge- 
nauigkeit weit geringer ist. Die 17 gréBten Kreise, welche der zweiten Trift 
entsprechen, gehen aber immer noch alle durch ein-Areal, welches sich zur 
Flache der ganzen Sphare verhalt, wie die Flache der Sahara zur Erdober- 
flache. Das Verhaltnis der Anzahl der zu Trift I und Trift II gehorigen 
Sterne ist an verschiedenen Stellen des Himmels verschieden; im Durchschnitt 
ist es 3:2, und die auf den Schwerpunkt des ganzen Systems bezogenen 
Geschwindigkeiten der beiden Triften verhalten sich wie 1.52 : 0.86. 

Die Heliumsterne sowie eine Anzahl anderer scheinen nach Eddington 
an der Triftbewegung nicht teilzunehmen; sie bewegen sich vorzugsweise 
nach dem Antiapex der Sonnenbewegung hin, ihre Bewegung ist also im 
wesentlichen parallaktischer Natur, d. h. durch die Bewegung der Sonne 
hervorgerufen. Wéahrend Eddington zunachst der Meinung war, daB diese 
dritte Trift gegeniiber den beiden anderen nur eine unwesentliche Rolle 
spiele, trat Halm mit der Ansicht hervor, da8 ihr weit mehr Sterne ange- 
horen, als man zunachst zu glauben geneigt ist. Es wiirde also nach Halm 
nicht zwei, sondern drei groBe Sterntriften geben. Es ist in der Tat durchaus 
nicht so einfach, die verschiedenen Triften voneinander abzusondern, wenn 
ihre Richtungen nicht sehr verschieden sind, und so ist es durchaus erklar- 


586 IV. Stellarastronomie. 


lich, daB man sogar iiber ihre Zahl — ob zwei oder drei — verschiedener Mei- 
nung sein kann. Halm bezeichnet die von ihm angenommene dritte Trift 
als Trift 0 und gelangt mit Hilfe der Eigenbewegungen des Boss’schen Ka- 
talogs zu folgenden Positionen der scheinbaren Vertices der drei Triften: 


Trift 0 AR 90° Dekl. — 36° 
I 90 0 
II 270 — 49 


Der erste Punkt ist so gut wie identisch mit dem Antiapex der Sonnen- 
bewegung. Trift 0 und Trift I schlieBen nach obigen Zahlen nur einen Winkel 
von 36° miteinander ein. In der Verteilung der Werte der Radialgeschwin- 
digkeiten der Sterne glaubt Halm neuerdings eine wesentliche Stiitze seiner 
Drei-Triften-Theorie gefunden zu haben. In der naheren Umgebung der 
Sonne sollen nach Halm die Triften I und II durchaus vorherrschen. Je 
weiter wir uns aber von der Sonne entfernen, desto mehr soll sich die Trift 0 
bemerkbar machen, und wenn die durchschnittliche Entfernung der Helium- 
Sterne erreicht ist, sollen die Sterne der Trift 0 sehr stark tiberwiegen?). 
Die Bewegungsgeschwindigkeit der dritten Trift in bezug auf den Schwerpunkt 
unseres ganzen Sternsystems ist, wie gesagt, sehr gering. . 

Es ist wohl méglich, da8 Halms Ansichten sich auch weiterhin be- 
stitigen. Gegenwartig legt man aber den Betrachtungen tiber die Bewegung 
der Sterne im allgemeinen die Annahme zweier Triften zugrunde, und 
auch wir wollen dies hier tun. 

So, wie wir diese beiden Triften an der Sphare beobachten, schlieBen 
sie einen stumpfen Winkel miteinander ein. Die beobachtete Bewegung 
kann aber mit der wirklichen nicht iibereinstimmen, da sich ja auch unser 
Sonnensystem durch den Raum bewegt. Den Einflu8 dieser Bewegung auf 
die EKigenbewegungen der Fixsterne haben wir schon besprochen; er besteht 
darin, daB die Sterne sich vom Apex zu entfernen scheinen. Es handelt sich 
nun darum, diesen Einflu8 der Sonnenbewegung von der Triftbewegung 
der Sterne abzusondern, um die wirklichen, gesetzmaBigen Bewegungen der 
Sterne zu erhalten. Wie diese Rechnung ausgefiihrt wird, kann hier nicht 
naiher dargelegt werden. Wir begniigen uns mit der Angabe, daB die an 
den Higenbewegungen der Sterne wahrgenommenen GesetzmaBigkeiten nach 
Kapteyn durch die Annahme erklart werden kénnen, da8 die beiden Stern- 
triften sich diametral entgegengesetzt im Raume bewegen, und daf die 
Bewegung der einen Trift nach einem in der MilchstraBe gelegenen Punkte, 
dem wahren Vertex, zielt, der nach Kapteyns erster Bestimmung die 
Rektaszension 91°, die Deklination +13° hat, waihrend der wahre Vertex 
der zweiten Trift diesem Punkte diametral gegeniiber liegt (AR 271°, Dekl. 


1) Kapteyn und Adams sind dagegen auf Grund ihrer Untersuchungen iiber die Be- 
wegung der Sterne der Spektralklassen F, G, K und M zu dem Ergebnis gekommen, da8 
die Triften I und II sich bis in die gré8ten Entfernungen erstrecken. 
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—13°). Der erste Punkt liegt nahe bei dem Stern é Orionis, der zweite eben- 
falls in der MilchstraBe an der siidwestlichen Grenze des Sternbildes Scu- 
tum. Die relative Bewegung beider Triften ist also genau parallel der Ebene 
der MilchstraBe. ‘Sie sind réumlich nicht voneinander getrennt, sondern 
durchsetzen sich gegenseitig?). Die Sonne bewegt sich nach einem Punkte, 
dessen Lage tibereinstimmt mit derjenigen des Apex, wie sie nach den bisher 
angewandten Methoden erhalten worden ist; sie ist zur zweiten Trift zu 
rechnen. 

Nach Kapteyns Anschauung ist also das ganze Sternsystem in zwei 
sich durchsetzende Schwarme von Sternen gespalten, die sich in entgegen- 
gesetzter Richtung bewegen. Zu einer anderen Auffassung, die sich gleich- 
falls mit den an den Higenbewegungen festgestellten GesetzmaSigkeiten 
vertragt, ist Schwarzschild gelangt. Diese neue Auffassung hat den Vor- 
zug, da® sie unitarisch ist, d. h. das ganze Sternsystem als Einheit be- 
trachtet. Schwarzschild nimmt an, daB es in unserem Sternsystem eine 
Art ,,HeerstraBe gibt, in deren Richtung die Sterne sich mit Vorliebe be- 
wegen. Diese StraBe ist parallel einem Durchmesser des MilchstraBensystems, 
und sie ist auf einen in der Milchstrabe gelegenen Punkt der Sphare gerichtet, 
den Schwarzschild als ,,Vertex‘‘ bezeichnet, und der dem Kapteynschen 
wahren Vertex entspricht. Die Haufigkeit einer Sterngeschwindigkeit von 
bestimmter GréBe in einer bestimmten réumlichen Richtung hangt nun in 
gesetzmaBiger, durch eine Formel angebbarer Weise von dem Winkel ab, 
den diese Richtung mit der Richtung nach oder von dem Vertex macht. Je 
naiher die Richtung der Geschwindigkeit mit der Richtung nach oder von 
dem Vertex zusammenfallt, desto mehr Sterne bewegen sich in dieser Rich- 
tung, und am wenigsten Sterne bewegen sich in der Richtung senkrecht 
zur HeerstraBe. Es bewegen sich hiernach ebenso viele Sterne vom Vertex 
weg als nach ihm hin, was nicht ganz mit den Beobachtungen zu stimmen 
scheint, da, wie wir sahen, zur ersten Trift mehr Sterne geh6ren als zur 
zweiten. 

Die eben auseinander gesetzte unitarische oder ellipsoidische Theorie, 
die eine verhaltnismaBig einfache Bestimmung der Lage des Apex der Sonnen- 
bewegung und des Vertex gestattet, ist von Schwarzschild selbst auf die 
Sterne des Groombridge-Katalogs, von Beliawsky auf etwa 1300 Sterne 
mit starken Eigenbewegungen, von Rudoiph auf 2400 Sterne des Bradley- 

1) Zur ersten Trift gehéren nach Dyson von hellen Sternen z. B. q@ Andromedae, 
a Aquilae, a, B, y Centauri, a Gruis, a Leonis, a Piscis austrini, zur zweiten a Lyrae, 
a Canis majoris, a Bootis, a Ophiuchi. Irgendein physischer Unterschied zwischen den 
Sternen beider Triften ist nicht nachweisbar, doch ist in der Trift IT ein héherer Prozent- 
satz von Sternen des zweiten und dritten Spektraltypus vorhanden als in Trift I. Dieser 
Jetztere Umstand erklart wahrscheinlich den obenerwaihnten Befund, daf die Eigen- 
bewegungen der A- und F-Sterne eine andere Deklination des Apex ergeben als die der 
K- und M-Sterne. 
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Katalogs angewandt worden, ferner von Raymond auf die Sterne des Boss- 
Katalogs und endlich von Wirtz und Hiigeler auf 579 Sterne des Wolfschen 
Katalogs starker Eigenbewegungen. Die erstgenannten drei Astronomen 
haben also im wesentlichen dasselbe Material benutzt, wie Eddington (bei 
seiner ersten Untersuchung), Dyson und Kapteyn; die betreffenden Resultate 
stimmen, obwohl verschiedene Theorien zugrunde gelegt sind, gut mit denen 
dieser Forscher tiberein. Wir geben hier eine Zusammenstellung sowohl der 
nach der Kapteynschen Zwei-Triften-Theorie, als auch der nach der Schwarz- 
schildschen Theorie bisher erhaltenen Bestimmungen von Apex und wahrem 
Vertex): 


Apex Vertex 
Kapteyn (Bradley-Sterne) ..... AR — Dekl. — AR 91° Dekl. + 13° 
Eddington (Groombridge-Sterne). . . 266° + 31° 95 + 3 
- (Zodiakal-Sterne) .... = — 109 + 6 
i (Boss-Sterne)< siy3) 5) (oy 267 + 36 94 +12 
Dyson (Sterne mit groBen E. B.) 1 . 281 + 42 88 + 24 
de 5 i maith bee Wad 283 + 44 88 + 21 
Hough und Halm (Bradley-Sterne) . — a 90 +8 
Schwarzschild (Groombridge-Sterne) . | 266 + 33 93 PHONG 
Rudolph (Bradley-Sterne). . 2... 268 + 26 96 + 7 
Beliawsky (Sterne mit groBen E. B.). | 281 + 36 86 + 24 
Raymond (Boss-Sterne). ...... 268 + 35 93 + 13 
Wirtz u. Hiigeler (Wolfsche Sterne 
pait yoro BENE” Bales h sie eee faces 294 Seen 97 + 15 


Der schwedische Astronom Charlier hat Schwarzschilds ellipsoidische 
Theorie in gewisser Richtung verallgemeinert; leider ist es nicht mdglich, 
diese Untersuchungen hier naher darzulegen. Auf Grund dieser verallge- 
meinerten ellipsoidischen Theorie hat Charliers Schiiler Wicksell den Vertex 
ATI", Dekl. + 15° (aus den Higenbewegungen der Boss-Sterne) gefunden, 
in naher Ubereinstimmung mit den oben gegebenen Zahlen von Eddington 
und von Raymond, die gleichfalls auf den Boss'schen Eigenbewegungen be- 
ruhen. 

Die relative Geschwindigkeit beider Triften gegeneinander betragt nach 
Eddingtons Rechnung 41 km, wenn wir die Geschwindigkeit der Sonne zu 
20 km in der Sekunde annehmen. 

Weder die Theorie von Kapteyn noch die von Schwarzschild bean- 
sprucht, fiir etwas anderes gehalten zu werden, als fiir eine weitere Annihe- 
rung an die Wahrheit gegeniiber der Annahme von der regellosen Verteilung 
der motus peculiares, und es ware durchaus unberechtigt, zu glauben, daB nun- 
mehr die wirkliche Konstitution der uns umgebenden Fixsternwelt ergriindet 


1) Die Ergebnisse, die aus den Radialbewegungen der Sterne fiir die Position dieser 
beiden Punkte abgeleitet worden sind, werden weiter unten gesondert behandelt werden. 
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sei; eine endgiiltige Entscheidung zwischen beiden Theorien haben die Beob- 
achtungen gegenwirtig noch nicht erbracht. 

Man kann versuchen, die Existenz der Vorzugsrichtung in den Be- 
wegungen der Sterne, welche sowohl nach Kapteyns wie nach Schwarz- 
schilds Auffassung besteht, durch eine Art Zentralbewegung der Fixsterne 
zu erklaren, die unter dem Einflu8 der Gravitation des ganzen Fixstern- 
komplexes zustande kommt. Schwarzschild nahm an, da die Sterne in der 
Mehrzahl angenahert kreisf6rmige Bahnen um das Zentrum beschreiben, 
wie die Planeten um die Sonne, wobei aber direkte und retrograde Bewe- 
gungen gleich oft vorkommen. Dann werden in der Tat die Sterne, die in 
der Nachbarschaft unserer, auSerhalb des Zentrums befindlichen Sonne 
vorbeiziehen, vorzugsweise in der Richtung der Tangente an einen durch 
die Sonne gehenden Kreis laufen, dessen Mittelpunkt im Zentrum des Systems 
liegt; die direkt sich bewegenden Sterne wiirden der einen Kapteynschen 
Trift, die retrograd sich bewegenden der anderen entsprechen. Der wahre 
Vertex wiirde also in einer Richtung liegen, die senkrecht zu der nach dem 
Zentrum steht. Turner hingegen meint, daB sich die meisten Sterne in auBerst 
langgestreckten Bahnen um das Zentrum bewegen; wegen der langgestreckten 
Form der Bahnen wiirde auch auf diese Weise der Eindruck zweier einander 
entgegengesetzten Sterntriften entstehen. Der wahre Vertex wiirde in diesem 
Falle die Richtung nach dem Zentrum selbst, nicht die dazu senkrechte an- 
geben. Die Umlaufszeiten der Sterne wiirden sehr gro sein; die der Sonne 
z. B. schatzt Turner auf 400 Millionen Jahre. Auch Oppenheim ist von an- 
deren Gesichtspunkten aus zu der Auffassung gelangt, daB sich die Gesetz- 
mabigkeiten in den Higenbewegungen durch Bewegungen der Sterne um einen 
Zentralpunkt erklaren lassen. Sein Grundgedanke ist der, daB jene Gesetz- 
maBigkeiten die gleichen systematischen Charakterziige zeigen, wie sie in 
dem von der Erde aus beobachteten Laufe der kleinen Planeten auftreten, 
und daB daher, wie zu deren Erklarung die einfache Annahme einer exzen- 
trischen Stellung der Erde gegen die Sonne geniigt, so auch die Annahme 
einer exzentrischen Stellung der Sonne gegen den Schwerpunkt des Stern- 
systems fiir die scheinbaren Bewegungen in diesem maSgebend ist. 

Wir haben schon ausfihrlich auseinandergesetzt, daB die Eigenbewe- 
gungen der Sterne der zweiten und der dritten Spektralklasse gréBer sind 
als diejenigen der Sterne der ersten Spektralklasse. Man hat nun auch das 
Verhalten der nach Spektralklassen geordneten Sterne zu den Sterntriften 
studiert, und es haben sich dabei nach Kapteyn, B. Boss und anderen be- 
merkenswerte Einzelheiten ergeben. In betreff der Helium-Sterne (Klasse B) 
sahen wir, daB ihre Eigenbewegungen sehr klein und hauptsichlich parall- 
aktischer Natur sind. Bei den Sternen der Spektralklasse A ist die Bewegung 
in den beiden gro8en Triften am deutlichsten ausgepragt; sie bewegen sich 
augenscheinlich im allgemeinen mit ziemlich groBer Annaherung parallel der 
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Ebene der MilchstraBe. Bei den Sternen der Klassen F, G, K und M ist die 
Triftbewegung allmahlich immer weniger ausgesprochen, aber doch bei allen 
deutlich vorhanden. Raymond hat den wahren Vertex fiir die im Boss- 
Katalog enthaltenen Sterne der verschiedenen Spektralklassen nach Schwarz- 
schilds Methode gesondert bestimmt und folgende Zahlen gefunden: 


Spektralklasse Vertex 

B8 bis A 4 AR 96° Deki. + 11° 

INOS fon Saito, 96 + 6 
G 82 + 25 
K 95 + 18 
M 95 + 32 


Die Helium-Sterne (Klasse BO bis B 5) sind hierbei aus schon frither 
erwahnten Griinden nicht mit behandelt worden. Wie bei der Bestimmung 
des Apex aus Sternen verschiedener Spektralklassen zeigen sich auch hier 
ziemlich groBe Unterschiede namentlich in der Deklination, die noch nicht 
aufgeklart sind. Ubrigens sind die angegebenen Zahlen keineswegs sehr 
sicher. So fand Meijering unter Zugrundelegung der Kapteynschen Zwei- 
Triften-Theorie aus den Eigenbewegungen der K-Sterne des Boss-Katalogs 
die Position des wahren Vertex zu AR 86°, Dekl. + 15°, also namentlich 
in AR eine ziemlich starke Abweichung von Raymonds Zahlen. In der Klasse 
A, die die Triftbewegung besonders schén zeigt, ist diese wiederum am stark- 
sten fiir die nicht galaktischen Sterne und fiir Sterne mit starken Kigen- 
bewegungen. 

Wahrend bei den groBen Sterntriften nur das Vorherrschen einer be- 
stimmten Bewegungsrichtung angenommen wird, gibt es am Himmel einige, 
zum Teil weit zerstreute Sterngruppen, bei denen die Bewegungen der ein- 
zelnen Komponenten mit Staunen erregender Exaktheit in paralleler Rich- 
tung und mit gleicher Geschwindigkeit erfolgen, so da8 sich also die relativen 
Stellungen dieser Sterne im Raume nicht andern. Es ist schon frither (s. 8. 201) 
auseinandergesetzt worden, daB die Eigenbewegungen der Sterne eines sol- 
chen ,,Stromes‘‘ nach einem Punkte der Sphire konvergieren, und da8 man, 
wenn die HKigenbewegungen und die Radialgeschwindigkeiten der Sterne 
bekannt sind, ihre Entfernungen berechnen kann. 

Ein sehr markantes Beispiel fiir ein derartiges System findet sich im 
Sternbilde des Stieres, und die Sterne der Hyaden-Gruppe gehéren zum 
Teil dazu. Boss konnte nachweisen, daB 41 Sterne der GréBenklassen 3.5 
bis 7.0, die iiber das Areal von 38 bis 5'1 in Rektaszension und von -+ 5° 
bis + 23° in Deklination verteilt sind, sich nach einem bei AR 92°, Dekl. + 7° 
gelegenen Konvergenzpunkte bewegen, der nicht weit von dem scheinbaren 
Vertex der ersten Kapteynschen Trift entfernt liegt, so @a8 der ,,Taurus- 
Strom“ also einen Teil der Trift I bildet. Die Eigenbewegungen der Sterne 
betragen 7’’ bis 15’ in 100 Jahren. Fig. 198 ist eine Darstellung des Systems, 
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wie wir es an der Sphare beobachten. Die punktierten Linien geben die 
Richtungen nach dem Konvergenzpunkte; die Punkte, von denen die Pfeile 
ausgehen, zeigen die gegenwirtige Stellung der Sterne an, die Pfeile kenn- 
zeichnen die Richtung der Eigenbewegungen und ihren Betrag in 50000 
Jahren. Nach 65 000000 Jahren werden die Sterne, wenn ihre Bewegungen 
dieselben bleiben wie jetzt, von der Erde aus gesehen einen Sternhaufen 
von 20’ Durchmesser bilden. 
Fiir einige Sterne des Stromes ist die Radialgeschwindigkeit bekannt, 
und man kann danach berechnen, da sich die Komponenten mit einer Ge- 
schwindigkeit von 41 km pro Sekunde (relativ zur Sonne) durch den Raum 
bewegen, und da die Parallaxen 0’02 bis 003 betragen. Die enorme Aus- 
dehnung des Systems ist bemerkenswert; Boss findet, da die auBersten 
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Komponenten des Stromes mehr als 30 Lichtjahre voneinander entfernt 
sind. Wahrscheinlich gehoren noch zahlreiche schwachere Sterne, deren 
Eigenbewegungen noch nicht hinreichend genau bekannt sind, mit zu dem 
Strom. 

Noch einen zweiten merkwirdigen Strom haben wir hier zu besprechen. 
Schon Proctor hatte darauf aufmerksam gemacht, daB die Sterne f, y, 6, 
e, C Ursae majoris nahezu parallele Bewegungen besitzen; in der Tat kon- 
vergieren die Eigenbewegungen dieser Sterne, welche 9’’ bis 13’’in 100 Jahren 
betragen, nach einem Punkte hin. Nachdem Klinkerfues und Hoéffler Unter- 
suchungen iiber das System angestellt hatten, die sich aber auf ungenaue 
Werte der Radialgeschwindigkeiten stiitzten und daher nicht zu_befrie- 
digenden Resultaten ftiihren konnten, hat Ludendorff unter Anwendung 
besserer Werte der Radialgeschwindigkeiten und Eigenbewegungen die 
Bewegung der fiinf Sterne naher untersucht; dabei wurde die Parallelitat 
und Gleichheit ihrer Bewegungen bestatigt’ gefunden. Bald darauf wies 
Hertzsprung nach, da noch mehrere andere, weit am Himmel verstreute 
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Sterne an der Bewegung dieses Systems teilnehmen, vor allem Sirius, 6 Auri- 
gae, a Coronae borealis usw. Der Konvergenzpunkt des Systems liegt nach 
Rasmuson bei AR 308°, Dekl. —40°, also nicht weit von dem scheinbaren 
Vertex der zweiten Kapteynschen Trift; die Geschwindigkeit des Systems 
im Raume betragt (relativ zur Sonne) 18.6 km in der Sekunde. Die Parallaxen 
der fiinf genannten Sterne des Gro8en Baren sind nahezu gleich und betragen 
im Mittel 0044. Ubrigens sind in dem System kleine systematische Abwei- 
chungen von der Gleichheit und Parallelitat der Bewegungen angedeutet, ja 
Courvoisier hat sogar versucht, aus diesen Abweichungen die Kriimmung 
der Bahnen, welche die Sterne im Raume beschreiben, abzuleiten. 

Ein weiterer Strom von Sternen, bei welchem die Parallelitét und Gleich- 
heit der Bewegungen zwar nahe, aber nicht streng erfiillt ist, wurde von Ben- 
jamin Boss ausfindig gemacht. Der bekannteste Stern unter den Komponenten 
dieses Stromes ist 61 Cygni, und man nennt den Strom daher den 61 Cygni- 
Strom. Zu ihm scheinen u. a. ¢ Indi, a Mensae, 6 Cassiopejae, ¢ Virginis, 
sowie eine Reihe von schwacheren Sternen zu gehéren. Der scheinbare Kon- 
vergenzpunkt der Bewegung liegt bei AR 99°, Dekl. + 1°, fallt also nahezu 
mit dem Konvergenzpunkt des Taurus-Stromes zusammen. Die Geschwin- 
digkeit der Sterne des 61 Cygni-Stromes ist aber viel gréBer als beim Taurus- 
Strom, naimlich 95 km (statt 41 km) relativ zur Sonne. Will man die wirk- 
lichen Zielpunkte und Geschwindigkeiten beider Stréme kennen lernen, so 
mu man die Bewegung der Sonne in Rechnung ziehen. Man findet dann: 

Wabrer Zielpunkt Geschwindigkeit 
fiir den 61 Cygni-Strom: AR 101° Dekl. + 9° 80 km 
fiir den Taurus-Strom: 95 +33 28 
so daB also die wirklichen Richtungen beider Stréme nicht zusammentfallen. 
Ubrigens scheint es nach Corlin, als ob im 61 Cygni-Strom die Sterne ver- 
schiedener Spektraltypen erheblich verschiedene Geschwindigkeiten, haben. 

Auch die Helium-Sterne (Spektralklasse B), deren Eigenbewegungen, 
wie wir gesehen haben, im allgemeinen auBerordentlich klein sind, zeigen 
Neigung, sich zu Strémen anzuordnen, deren Komponenten gleiche und 
parallele Bewegung haben. So konstatierte Eddington im Sternbilde des 
Perseus einen Strom von 16 Helium-Sternen mit gleicher und paralleler 
Bewegung, die aber, von uns aus gesehen, nur 4’’2 in 100 Jahren betragt; 
zu dieser Gruppe gehéren u..a. ¢, 6, w Persei, @ Aurigae und auch a Per- 
sei, der aber kein Helium-Stern ist, sondern ein Spektrum der Klasse F5 
besitzt. 

Sehr eingehende Untersuchungen iiber die Bewegung der Helium-Sterne 
hat Kapteyn angestellt. Zunachst stellte er fest, daB die zwischen den Gren- 
zen 216° und 360° galaktischer Lange und + 30° und — 30° galaktischer 
Breite (diese Grenzen umfassen den siidlichsten Teil der MilchstraBe) ge- 
legenen Helium-Sterne des Boss-Katalogs sich mit wenigen Ausnahmen 
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alle sehr nahe parallel und mit gleicher Geschwindigkeit nach einem mit 
dem Antiapex der Sonnenbewegung nahe zusammenfallenden Punkte be- 
wegen (Scorpio-Centaurus-Strom), und zwar ist die Geschwindigkeit 18 km 
(relativ zur Sonne), wie die Messung der Radialgeschwindigkeiten einer gré- 
Seren Anzahl jener Sterne ergab. Auf Grund dieser Strombewegung war es 
Kapteyn méglich, die durchweg héchstens einige Hundertstel der Bogen- 
sekunde betragenden Parallaxen von etwa 270 dieser Sterne zu berechnen. 
Hine andere groBe Gruppe von Helium-Sternen, nimlich die zwischen 150° 
und 216° galaktischer Lange, hat ebenfalls mit einigen Ausnahmen eine ge- 
meinsame Strombewegung mit einer Geschwindigkeit von 20 km (relativ 
zur Sonne), und Kapteyn hat die Parallaxen von etwa 160 zu diesem Strome 
gehdrigen Sternen abgeleitet. Zu diesem Strome gehéren die im Orion ge- 
egenen Helium-Sterne, deren Parallaxe nach Kapteyn 0”0054 ist. Diese 
Zahl kénnen wir auch als Parallaxe des Orionnebels betrachten, der mit diesen 
Helium-Sternen ohne Zweifel physisch verbunden ist. — Zieht man tibrigens 
die Bewegung der Sonne in Rechnung, so ergibt sich, daB die absolute Be- 
wegung aller der erwahnten Helium-Sterne auSerordentlich gering ist; sie 
sind, wie schon erwahnt, relativ zu dem Gesamt-Sternsystem fast in Ruhe. 

Das Vorhandensein von Sternstrémen ist noch in mehreren anderen 
Fallen zu vermuten. Z. B. haben auch die Sterne, welche die Gruppe der 
Plejaden bilden, zum gréBten Teil eine gemeinsame, allerdings sehr geringe 
Higenbewegung (+002 in Rektaszension, —0’'05 in Deklination). Hayn 
hat vor kurzem einen sehr genauen Katalog der Orter und Eigenbewegungen 
von 70 helleren Plejaden-Sternen aufgestellt. Er findet, da8 nur 12 von den 
70 Sternen nicht an der gemeinsamen Higenbewegung teilnehmen; die tibrigen 
58 Sterne haben keine nachweisbaren relativen Bewegungen. 

Wir haben bisher fast ausschlieBlich von den scheinbaren Bewegungen 
der Sterne an der Sphare gesprochen und kénnen in der Tat nur diese aus 
den gewodhnlichen teleskopischen Beobachtungen  er- 
mitteln. Erst die neuere Zeit hat uns im Spektroskop ein 
Mittel an die Hand gegeben, auch die auf uns zu oder 
von uns weg gerichteten Bewegungskomponenten der 
Sterne, ihre Radialgeschwindigkeiten, zu messen. In der Fie. 199. ¥ 
Fig. 199 seien S und S’ zwei Orter eines Sternes im Raume. 

SS’ also der im Laufe einer gewissen Zeit vom Sterne zuriickgelegte Weg. 
Steht dann in der Richtung SS’” in auBerordentlich groBer Entfernung die 
Erde, so wird von ihr aus der Weg SS’ an der Sphare in der GréBe SS” als 
Eigenbewegung projiziert erscheinen (wenn von der Bewegung der Erde und 
Sonne zunachst abgesehen wird), dagegen das Stiick SS’’’ die Bewegungs- 
ordBe des Sternes in der Richtung der Gesichtslinie (Visionsradius) darstellen. 
' Frither vermochten wir nur die GréBen SS’’,oder die lateralen Kigenbewe- 
gungen der Sterne an der Sphare in Bogenma zu ermitteln; tiber die Be- 
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wegungen in der Richtung der Gesichtslinie (SS’’’) in linearem Ma8 wuBten 
wir nichts. Auf welche Weise das Spektroskop uns mit Hilfe des Dopplerschen 
Prinzips in den Stand setzt, die Bewegungen im Visionsradius zu messen, 
haben wir bereits gesehen: die enormen Bewegungen im Raume werden im 
Spektroskop in auBerst geringe Verschiebungen der Spektrallinien umgesetzt 
(vel. S. 219ff.). Diese Verschiebungen sind bei ihrer Geringfiigigkeit nur 
schwer zu bestimmen. Einer Bewegung von 75 Kilometern in der Sekunde 
entspricht nimlich eine Verschiebung von nur etwa einem Viertel der Ent- 
fernung der beiden Natriumlinien oder von 1.5 AE in der Wellenlange, und 
Bewegungen von dieser GréSe sind nur verhaltnismaBig selten anzutreffen*). 

Die Radialbewegung, wie wir sie durch Messung der Linienverschie- 
bungen im Spektrum eines Sternes erhalten, ist nun keineswegs dem Stern 
allein zuzuschreiben. Zunachst ist zu beachten, daB sich die Sonne und mit 
ihr die Erde durch den Weltraum bewegt, so da’ ein Teil der beobachteten 
Radialbewegung auf die Bewegung der Sonne zuriickzufihren ist. Wenn 
der Apex und die Geschwindigkeit der Sonne bekannt sind, so ist es leicht, 
die absoluten Bewegungen der Sterne in der Gesichtslinie aus den beobach- 
teten abzuleiten. Im allgemeinen ist es aber iiblich, die Radialgeschwindig- 
keiten in bezug auf die Sonne anzugeben. 

Ferner geht auch die Bewegung der Erde in ihrer Bahn um die Sonne 
in die beobachteten Radialgeschwindigkeiten der Sterne ein; in welcher 
Weise dies geschieht, soll an Fig. 200 naher erlautert werden. 

Steht die Erde im Punkte A ihrer Bahn um die Sonne S, und ist 4A’ 
die Richtung nach einem Sterne, der sich in der Nahe der Ekliptik befinden 
mége, so nahert sich die Erde dem Sterne im Punkte A mit einer Geschwindig- 
keit von 30km. Im Punkte B ist der Betrag der Erdbewegung in der Ge- 
sichtslinie BB’ gleich Null, weil sie senkrecht zur Gesichtslinie erfolet. Im 
Punkte C ist die Geschwindigkeit, mit der sich die Erde gegen den Stern 
bewegt, wieder bis auf 30 km angewachsen; ihre Richtung ist aber entgegen- 
gesetzt, die Erde beweet sich vom Sterne weg. Befindet sich der Stern nicht 
in der Ekliptik, so wird der Betrag der Erdbewegung in der Gesichtslinie 


1) Bei den hier in Betracht kommenden, im Vergleich zur Fortpflanzungsgeschwin- 
Aad 
Keg 
A 
zu benutzen, in welcher A die Wellenlinge derjenigen Linie bedeutet; an welcher die 
Verschiebung AA gemessen wurde, und 2 die Lichtgeschwindigkeit ist. Sie gilt sowohl 
zur Berechnung der Bewegungen des Sternes zur Erde, als auch umgekehrt zur Berech- 
nung der Bewegung der Erde zum Sterne oder der aus der gleichzeitigen Bewegung beider 
Korper resultierenden Geschwindigkeit. Eine VergréBerung der Wellenlinge (Verschie- 
bung nach Rot) entspricht einer Entfernung, das Umgekehrte einer Annaherung zwischen 
Erde und Stern; dementsprechend gibt man dem AA das positive oder negative Vor- 
zeichen, 


digkeit des Lichtes sehr geringen Geschwindigkeiten ist die einfache Formel g = 
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zum Stern um so geringer, je gréBer die Breite des Sternes ist; er verschwindet 
ganz, wenn der Stern im Pole der Ekliptik steht, seine Breite also 90° ist. 
Deuten die Pfeile bei A, B, C und A’, B’, C’ in der Fig. 200 nach GriéBe und 
Richtung die Bewegungen der Erde und des Sternes in der Sekunde (Ge- 
schwindigkeit) an, und machen wir die Annahme, daB der Stern eine Ge- 
schwindigkeit besitzt, die der der Erde in ihrer Bahn gleich ist, so wird, wenn 
die Erde im Punkte B steht, eine Verschiebung der Spektrallinien eintreten, 
die lediglich von der Bewegung des Sternes herrithrt; da der Stern sich auf 
die Erde zu bewegt, wird eine Verschiebung der Linien des Sternspektrums 
nach Violett erfolgen, die der Geschwindigkeit von 30 km entspricht. Im 
Punkte A wird die Verschiebung nach Violett doppelt so groB sein; im Punkte 
C dagegen wird keine Verschiebung eintreten, denn Erde und Stern bewegen 
sich in derselben Richtung mit der- 


C 
selben Geschwindigkeit, es findet vi RB’ 
demnach keine Distanzainderung y Ve 
zwischen beiden Gestirnen statt. as y 

Wir sehen hieraus, daB man auf ie oe 


einfache Weise die beobachteten 
Radial geschwindigkeiten derSterne 
von dem Einflu8 der Erdbewegung 
befreien oder, mit anderen Worten, 
eine Reduktion der beobachteten 
Geschwindigkeit auf die Sonne 
vornehmen kann, wie es stets mit 
allen gemessenen Radialgeschwin- 
digkeiten der Sterne geschieht. 
Umgekehrt kann man auch, wie wir 
friiher sahen (s. S. 208f.), aus Messungen der Radialgeschwindigkeiten von 
Sternen die Geschwindigkeit der Erde inihrer Bahn und damit die Aberrations- 
konstante bzw. die Sonnenparallaxe bestimmen. Bei genauen Bestimmungen 
von Radialgeschwindigkeiten mu8B auch die Bewegung des Beobachters 
infolge der Rotation der Erde um ihre Achse in Rechnung gezogen werden. 
Huggins in London (1868) und Vogel, damals in Bothkamp (1871), waren 
die ersten, welche Messungen der Radialeeschwindigkeiten an einigen hellen 
Sternen vorgenommen haben. Die auBerordentlich mithsamen Beobachtungen 
wurden in der Weise angestellt, daB vor dem Spalt eines mit einem Refraktor 
verbundenen, stark zerstreuenden Spektralapparats eine mit verdiinntem 
Wasserstoff gefiillte GeiBlersche Rébre angebracht und der Faden des am 
Beobachtungsfernrohre des Spektralapparats befindlichen Mikrometers ab- 
wechselnd auf die Wasserstofflinie Hf im Stern und auf die entsprechende 
Linie des zum Leuchten gebrachten Wasserstoffs in der Roéhre eingestellt 
wurde. Die Differenz der Ablesungen gab dann die GriBe der Verschiebune. 
*38 


Fig, 200. 
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Spiter wurden derartige Beobachtungen auf der Sternwarte zu Green- 
wich weitergefiihrt. Die groBe Ausdauer, mit der dies geschah, war um so 
anerkennenswerter, als die Astronomen sich damals im allgemeinen gegen- 
iiber der Anwendung des Spektroskops zu Bewegungsbestimmungen sehr 
skeptisch verhielten. Dieses Verhalten schien in gewisser Weise berechtigt, 
da unter den Physikern ein Streit entstanden war, ob man itberhaupt befugt 
sei, das Dopplersche Prinzip, welches wohl fiir die Schallwellen als richtig 
erkannt worden war, auf Lichtwellen zu iibertragen. AuBerdem zeigten die 
Beobachtungen eine sehr geringe Ubereinstimmung untereinander, und der 
oben besprochene Einflu8 der Erdbewegung konnte nicht mit Sicherheit 
nachgewiesen werden. 

Erst nachdem die Herstellung sehr empfindlicher Trockenplatten ge- 
lungen war, wurde es unter Anwendung der Photographie mdglich, diesen 
Zweig der Forschung in andere Bahnen zu lenken. Durch die spektro- 
graphische Methode haben die Bestimmungen der Radialbewegung der 
Gestirne eine feste Grundlage erhalten, und es ist eine innige Verbindung 
des neuen Zweiges der Astronomie, der Astrophysik, mit der alteren, messen- 
den Astronomie hergestellt worden. Das Verdienst, auf diesem Gebiete bahn- 
brechend gewirkt zu haben, gebithrt Vogel in Potsdam, der dabei wesentlich 
von Scheiner unterstiitzt wurde. 

Mit dem von Vogel im Jahre 1888 konstruierten Spektrographen (s. Ab- 
bildung S. 232) gelang es, fiir eine gréBere Anzahl (50) von helleren Sternen 
die Geschwindigkeiten in der Gesichtslinie mit einiger Sicherheit zu bestimmen. 
Mit gréBter Deutlichkeit sprach sich bei allen zu verschiedenen Zeiten aus- 
gefithrten Beobachtungen von ein und demselben Sterne der EinfluB der 
Erdbewegung aus. Die Beobachtungen fiihrten auch zur Entdeckung von 
mehreren engen Doppelsternen (spektroskopischen Doppelsternen), von denen 
spater die Rede sein wird. Im allgemeinen ergab sich, daB bei den friiheren 
Bestimmungen die GroBe der Verschiebung weit tiberschatzt worden war. 

Der errungene Erfolg ist jedoch nicht der Hinzuziehung der Photo- 
graphie allein zu verdanken, sondern zum groBen Teil dadurch bedingt 
worden, daf mit dem fritheren Prinzip der Konstruktion der Apparate voll- 
standig gebrochen und ein Apparat, der eine sehr groBe Stabilitait besaB, 
ganz ausschlieBlich fiir den bestimmten Zweck gebaut wurde. Wahrend 
die Spektroskope bis dahin so konstruiert wurden, da8 sie recht vielen Zwecken 
dienen konnten, daB sie namentlich erméglichten, in den verschiedensten 
Teilen des Spektrums Messungen auszufithren, bildete der von Vogel kon- 
struierte Apparat nur ein kleines Stiick des Spektrums in der Nahe der 
Wasserstofflinie Hy ab. Weiter kam hinzu, da’, wo es das Spektrum des 
Sternes zulieS, nicht nur die Lage einer Linie im Sternspektrum gegen die 
einer entsprechenden Linie im Vergleichspektrum festgelegt wurde, sondern 
mehrere Linien zur Bestimmung der Verschiebung herangezogen wurden. 
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Die Potsdamer Untersuchungen wurden besonders in Amerika wieder- 
holt und erfolgreich weitergefiihrt, namentlich wurde die Genauigkeit der 
Messungen noch ganz erheblich gesteigert. So konnten diese Arbeiten Re- 
sultate zeitigen, die selbst die kithnsten Erwartungen tibertroffen haben. 

Die Radialgeschwindigkeiten von 2500 bis 3000 Sternen sind bereits be- 
stimmt; die Sicherheit derselben ist bei Sternen mit linienreichem Spektrum 


A 4370 A 4341 A 4308 


Rot Fig. 201. Violett 


so groB, da die Werte einzelner Bestimmungen kaum 1 bis 2 km vonein- 
ander abweichen. Die Zahl der Doppelsterne, die mit Hilfe des Spektroskops 
aufgefunden wurden (siehe den nachsten Abschnitt), belauft sich schon jetzt 
auf fast 1000. 

Ehe wir eine Zusammenstellung der Radialbewegungen einer gréBeren 
Anzahl von Sternen folgen lassen, mége hier noch auf die schematische 
Fig. 201 hingewiesen werden, die eine Veranschaulichung der Linienverschie- 
bung in einem Sternspektrum der II. Spektralklasse gibt und den in dem 
obigen Beispiel gemachten Annahmen und den drei Stellungen der Erde 
A, B und C gegen den Stern entspricht. In«ler Mitte jedes Streifens ist ein 
kleines Stiick des Sternspektrums in der Nahe der Linie Hy(A 4341) zu sehen, 
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und zwar als negative Photographie, wie man sie direkt erhalt und zum Aus- 
messen verwendet. Die dunklen Linien tiber und unter jedem Spektral- 
streifen sind die Linien des Vergleichspektrums (Eisen und Wasserstoff). 
Das zur Darstellung gebrachte Stiick des Spektrums wiirde auf den Original- 
platten eines der gréBeren jetzt iblichen Sternspektrographen 15mal kleiner 
sein. Fig. 202 gibt eine in Potsdam gewonnene Aufnahme des Spektrums 
von a Tauri (Spektralklasse K 5) in Ausschnitt und VergréBerung wieder. 
Das Vergleichspektrum ist das des Eisens. Die Linien des Sternspektrums 
sind gegen die des Vergleichspektrums um etwa 0.5mm nach rechts ver- 
schoben. Es entspricht dies der Tatsache, daB sich der Stern zur Zeit der 
Aufnahme (1901 Januar 10) um 75 km in der Sekunde vom Beobachter 
entfernte. Von diesem Betrage sind aber 20km als Bewegung der Erde 
in ihrem Jahresumlauf um die Sonne abzuziehen, so daB fiir die Radial- 
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Fig. 202. Spektrographische Aufnahme von @ Tauri. 


bewegung des Sternes relativ zur Sonne 55 km im Sinne zunehmender Ent- 
fernung tibrig bleiben. 

In die Tabelle auf 8. 599ff. sind alle Sterne bis zur GréBe 3.0 aufge- 
nommen worden. Die Helligkeiten und Spektraltypen sind nach der ,, Revised 
Harvard Photometry“‘ angegeben!), die Radialgeschwindigkeiten nach ver- 
schiedenen Quellen. Diejenigen Sterne, welche sich als spektroskopische 
Doppelsterne (vgl. den nachsten Abschnitt) erwiesen haben, sind durch * 
gekennzeichnet; fiir sie ist die Radialgeschwindigkeit des Schwerpunktes 
ihrer Bahn angefithrt. Dieser Wert ist nur dann bekannt, wenn schon 
eine Bahnbestimmung vorliegt, in vielen anderen Fallen kann man ihn aber 
naherungsweise angeben; dies ist, soweit méglich, geschehen, und die be- 
treffenden Werte sind eingeklammert. Fiir die visuellen Doppelsternsysteme 
a Canis majoris (Sirius) und a Centauri ist gleichfalls die Radialgeschwindie- 
keit des Schwerpunktes angegeben, fiir die anderen visuellen Doppelsterne 
beziehen sich aile Angaben auf die hellere Komponente, wo es nicht (durch 
Indizes) anders kenntlich gemacht ist. AuBer wenn wir zufallig gerade senk- 


‘) Das Zeichen p bei der Spektralklasse bedeutet, daB sich das Spektrum durch 
irgendeine Besonderheit auszeichnet. 
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recht auf die Bahn eines Doppelsternes blicken (wie es z. B. sehr nahe bei 
a Canis minoris der Fall ist), wird sich natiirlich die Radialgeschwindigkeit 
der Komponenten infolge der Bahnbewegung mit der Zeit andern; da aber 
die Umlaufszeiten meist sehr groB sind, werden diese Anderungen in der Regel 
sehr langsam verlaufen. 

In manchen Fallen sind die angegebenen Radialgeschwindigkeiten un- 
genau, entweder weil noch nicht genug Messungen vorliegen, oder weil die 
Linien in dem betreffenden Spektrum undeutlich oder breit sind und daher 
nur unsicher gemessen werden kénnen. Solche ungenauen Werte sind durch 
Doppelpunkte gekennzeichnet. Fiir einige Sterne endlich sind noch keine 
Werte der Radialgeschwindigkeit veréffentlicht, oder es ist bei spektro- 
skopischen Doppelsternen noch kein Wert fiir die Radialgeschwindigkeit 
des Schwerpunktes angebbar; in diesen Fallen steht ein Fragezeichen an 
Stelle des Wertes der Radialgeschwindigkeit. 


Geschwindigkeiten im Visionsradius relativ zur Sonne. 


(Positive Werte bedeuten eine Entfernung, negative eine Annaiherung zwischen 
Stern und Sonne.) 


Stern Grobe | Spektr. eh nae Stern Grobe | Spektr. es 

a Andromedae* | 2.2; A | —13 km] 6 Capricorni* 3.0; A5 | — 6 km 
p ss tt 24) Ma | (++ 2) a Carinae ==) OR ens i) 
y , ea Sef ioa| ba Sarah 16" 
a Aquilae | AOS) Ns) aac E re 1.7) Kp | +12 
ee feos eet 2 pa at MO | oe 
Ga * (At. hee ? t 3 PAP NS ae 35 
a. Arae* | 38.0) B3p|(+ 2) a Cassiopejae Var.| K | —4 
ie ee ieee | tie oe oa 2.4| FB | +13 
f Arietis | aaa) 2 14 y 5 p 2a2 | Bp | — 6 
LIE iepeees 27/A5 | —1 0 % 2s | ee) | bY 
a, Aurigae* | 0.2/Gp +30 a2 Centauri | 038) G oS 
Bis ata eee deleAcaN —=ils a * We) IRB If 
Gap i | 22/Ap IAB ee | 0.018 BA ? 
Pay: sone | ise [>  _,, Odi ANd vee: 
a. Bootis ne Olen —A4 f) :, 2.9) (Bop ? 
ch erie fe On (—35) € oF 2.6) B1 | + 6 
aa Cee Wiietea tea Peat ere 26/B3p (0) 
no» * 2.8| G O° 0 = Pec) ica ee 
a@ Canis majoris* | —1.6) A — 8 l ” 2.9; A2 | + 2 
p o ie 2.0 | BL +383 a Cephei 2.6; ADd ? 
6 » * | 20} F8p | (+485) | a Ceti 28) Ma | —25 
E %f 1.6) Bi | +29 pats Pia || Aas +15 

% 2.4|Bb5p \ +40 a. Columbae [ae 2:03) BD p ? 

~ a Canis minoris 0.5| F5 | — 4 a, Coronlae bor.* 2.3) A 0 
o Canum venat.* | 2.9| Ap | — 3: B Corvi S| Cay | = 7 
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Stern GroBe | Spektr. Set Stern |-GudBe Spektr. geen 
y Corvi* 2.8 | B8 | (— 7)km]ée Orionis 1.8 B +25 km 
a} Crucis GB Teale a eee 20 | A | +18 
ee 2.1 Bl ? t aires | 29 |Oe5] +22 
pees 15 | B1 | (+13) Pg PROTA Be sie SLE 
y an 1.6 | Mb | +22 a Pavonis* ) il B3 | + 2 
a Cygni* 13  A2p}(— 4) a Pegasi* | 2.6 A ? 
gens 2.3 |F8p| — 5 Dae. | Var.| Mb} .+ 8 
Ora 3.0 A —37: Veet! So 2:9 B2 | ? 
e. 3fn* 2.6 Ke —10) Contes | 2b | -K | bb 
B Draconis 3.0 (Gs: 20) a Persei als, F5 ee D 
y Ps PAT SKE! 27 (ie ree | Var.| B8 | 4+ 4 
n + 2.9 | Gb | —14 Ee bo Olen sees rf 
a Eridani 0.6 | Bd ? (eo ps 2.9 | Bi | +20 
pee 29 | A2 | — 8: | a Phoenicis* 24 1S K | +76 
o1 Geminorum* 2.8 A — 1 a Piscis austr. ASeceAs Sone tea 
a? oe Fa O00 | Ae clasts Go hee Pappa 23 | Od 2 
p ‘ ee K + 4 Toe; 2.7 | Kb | +16 
y Pe ear Pe a ew Wer Cea ae bry She oa 2.9 | FB | (+46) 
a Gruis 2.2 Bd iy Grins es 2.8 K | (+387) 
Borin? * 22 | Mb |(+ 1) {6 Sagittarii D Bis aK n= 220 
B Herculis* Pate PEE Ip enre € . 2 One Ne sie it 
G ease SOM Gea n(—10) C * Qele ||) Av +22: 
a Hydrae py || Tee BY |) tl A ‘A 29 K | —48 
a Hydri 8.0) OR chy aliaeee 01 ea ee el 
Ba 29 | G | +23 nena. 21 | BB | —1 
a. Leonis 13 | B& | — 9: a Scorpii* 1.2 |Map|(— 8) 
poke, PPE A IN OY Ne AE a (See iertaeee [2.9 eB lei 29 
A date: 2.6 I || YS) O-eispase | 2.6 B ? 
Oe PS |) IAB) || ——aiteip ee 2.4 kK | —2 
a. Leporis Da | oir 25 oO ,, 2.0 1 yh cat 15) 
Bets 3:0. Ges 14am | oc eran 25 | B2 ? 
a? Librae* BAD |) ? A, ie |) 1Be ? 

ee Df || 1B ? Toe | 8.0 | B2p ? 
a Lupi* 2.9 | B2 |(+ 8) tas | 2.9 Ie eae al 
he ee PASM rte Tea 2.8 | B8 | (+17) 
Mo by B02 Bs ? a Serpentis 2.8 K +3 
a Lyrae Wee WiNe pee Pt a Tauri 11°| K5 | +55 
a Muscae 2.9 B3 +14 pb e 1.8 B8 +11 
a Ophiuchi* 2A ACS ? Chemes 3.0 | B38 | +16 
p A 20 K | —12 ja 3.0 | BS | +12 
0 ‘i 3.0 | Ma | —19 CQelnianeuliastias leone oom ee 
é eS atl B —15: B a 3.0 F ? 
y 2.6 A — 1 a Tucanae* 2.9 K2 | (+41) 
a Orionis* Var. | Ma | (+21) a Ursae majoris* 2.0 K | (— 8) 
ie pe. 0.3 |B8p| +28 A #7) a dhl PeeAa (12) 
ap Ne a 1.7 | B2 | (+18) ks er 2D, sR AR sens 
Deo fakes 2.5 | B +20 F2 * 1.7 |; Ap | —12 
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Stern Grohe | Spektr. ee. Stern | Grobe Spektr | Bene 
¢} Ursae majoris*; 2.4 | Ap |—10 km | x Velorum* 2.6 | B38 | +22 km 
7 8 19 | B83 |— 6: Rasa 5: 22 NCO D 
a Ursae minoris* 2.1 | F8p |—15 ey as Be || (Gis ide Y 

ie 2.2 | KB | +17 INE a ; 3.0 | Kb5 | —14 
y Velorum 2.2 |Oap ? a Virginis* 1.2 | B2 /|+ 2 
6 e 2.0 A ? ele 3.0 K | —13 


Wie wir aus der Tabelle ersehen kénnen, sind die Radialgeschwindig- 
keiten der Sterne meist nicht besonders groB und z. B. durchaus mit der 
Geschwindigkeit der Erde in ihrer Bahn um die Sonne (etwa 30 km) ver- 
gleichbar. Auch fiir die in der Tabelle nicht aufgefiihrten schwacheren Sterne 
gilt diese Regel. Man hat aber auch einige Sterne mit sehr groBen Radial- 
geschwindigkeiten gefunden. Es sind dies vor allem solche, welche auch 
eroBe laterale Kigenbewegungen besitzen; gerade diese Sterne hat man, um 
zu sehen, ob sie auch groBe Radialgeschwindigkeiten besitzen, spektro- 
graphisch untersucht, cbwohl dies bei der Lichtschwache der meisten von 
ihnen schwierig ist. Wir geben in der folgenden Tabelle ein Verzeichnis von 
Sternen mit Radialgeschwindigkeiten von mehr als 100km und mit be- 
kannten Parallaxen nach einer von Adams und Joy aufgestellten Liste. 
AuBer der Radialgeschwindigkeit V sind noch angefithrt der Spektraltypus, 
die Eigenbewegung yw, die Parallaxe a (zumeist nach der Kohlschiitterschen 
spektroskopischen Methode bestimmt) und die von der Sonnenbewegung be- 
freite Gesamtgeschwindigkeit vim Raume (absolute Geschwindigkeit), die man 
leicht berechnen kann, wenn man V, mw, z und die Sonnenbewegung kennt. 


Stern | Spektr. | V uw nt v 
Lalande 1966 Fd —325 km | 0.638 0.016 | 364 km 
r 5761 A3p | —144 0.861 0.089 | 179 
W. B. 32617 F6 +114 ' 0.745 0.028 || 152 
A. G. Berl. 1366 FO +339 | 0.54 0.007 | 494 
Groombr. 864 G2 +105 0.690 0.055 | 108 
Cordoba 5» 243 G—K | +242 8.75 0.319 | 257 
A. G. Berl. 1866 F9 =190 | 0.76 0.021 | 262 
Boss 1511 K3p | +188 |0.104| 0.012 | 168 
Lalande 15 290 F7 ye 1.962 0.023 | 467 
" 23 995 its} +144 | 0.877 0.012 | 872 
‘ 27 274 F4 +160 | 0.785 OCs |) Bz 
A. Oe. 14 318/20 KO, G8 | +300 3.682 0.044 | 491 
Lalande 28 607 A2p | —170 1.178 OOS3 221 
A. G. Leid. 5734 K4 —164 0.035 0:002>)) 166 
W. B. 172514 F5 = 1Ake) 0.623 0.014 | 245 
Barnards Pfeilstern Mb —106 10.27 0.540 | 132 
Lalande 37 120 ny = 11625 %)) Ola? 0.050 -| 152 
A. Oe. 20 452 F5 —179 | 1.182 0.015 | 391 
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Ks handelt sich hier durchweg um absolut schwache Sterne (Zwergsterne), 
von denen nur zwei der Spektralklasse A angehoren und keiner der Spektral- 
klasse B. Die naihere Untersuchung zeigt, daB die stark bewegten Sterne 
die allgemeine Triftbewegung sehr deutlich zeigen. Die absoluten Geschwin- 
digkeiten v sind natiirlich infolge der Unsicherheit der Parallaxen gréBten- 
teils auch etwas unsicher. 

Es ist leicht einzusehen, daB man ahnlich wie aus den Eigenbewegungen 
der Sterne, so auch aus ihren Radialgeschwindigkeiten die Lage des Apex, 
auBerdem aber auch noch die Geschwindigkeit der Sonne bestimmen kann?). 
Waren die Sterne unbeweet, so da8 also ihre Radialgeschwindigkeit in bezug 
auf die Sonne nur durch die Bewegung der letzteren zustande kame, so 
wiirden simtliche in der Nahe des Apex gelegene Sterne sich uns zu nahern, 
samtliche in entgegengesetzter Richtung gelegene sich von uns zu entfernen 
scheinen. Man wiirde dann die Lage des Apex und die Geschwindigkeit der 
Sonne in aller Strenge berechnen kénnen. Nun sind die Sterne selbst aber 
auch bewegt, und man macht daher bei der Berechnung des Apex und der 
Geschwindigkeit der Sonne wiederum zunichst die Annahme, dab diese 
wirklichen Bewegungen der Sterne regellos erfolgen. 

Die erste derartige Berechnung des Apex wurde von Kempf unter Be- 
nutzung der in Potsdam zuerst gemessenen Radialgeschwindigkeiten von 
etwa 50 Sternen ausgefiihrt. Diese Zahl von Sternen war aber zu gering, 
als daB die Resultate hatten zuverlassig sein konnen. Nachdem dann Camp- 
bell im Jahre 1901 aus den auf der Lick-Sternwarte gemessenen Radial- 
geschwindigkeiten von 280 Sternen vorlaufige Werte fiir die Position des 
Apex und die Geschwindigkeit der Sonne abgeleitet hatte, ist 1911 von ihm 
eine neue Bestimmung dieser Groen verdffentlicht worden. Diese beruht 
auf den Radialgeschwindigkeiten von 1180 Sternen und 13 Nebelflecken. 
Das benutzte Material ist aber nicht nur viel groBer als das vom Jahre 1901, 
sondern es tritt noch ein anderer Umstand hinzu, der der neuen Bestimmung 
eine weit gréBere Genauigkeit verleiht, als sie die friihere besa’. Durch die 
Arbeiten der von der Lick-Sternwarte nach Chile entsandten Mills-Expedition 
sind namlich auch die Radialgeschwindigkeiten der helleren Sterne des siid- 
lichen Himmels bekannt geworden, wahrend friiher hauptsachlich nur Ra- 
dialgeschwindigkeiten von Sternen des nérdlichen Himmels zur Verfiigung 
gestanden hatten; die im Jahre 1901 benutzten Sterne waren also sehr un- 
gleichma8ig an der Sphare verteilt, und infolgedessen muBte die damalige 
Bestimmung des Apex ungenau bleiben. 

Nach Campbell haben dann noch B. Boss (1914), Gyllenberg (1914), 
Strémberg (1918) und Forbes (1922) Bestimmungen des Apex aus den Radial- 
geschwindigkeiten der Sterne ausgefiihrt. B. Boss, Gyllenberg und Forbes 


1) Letztere hat man auch aus den lateralen Eigenbewegungen zu ermitteln ver- 
sucht, doch sind die auf diese Weise erhaltenen Resultate ziemlich unbestimmt. 
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benutzten die Radialgeschwindigkeiten von 1321 bzw. 1596 und 1922 Sternen 
aller Spektralklassen und Strémberg die von 1405 Sternen der Klassen F, 
G, K und M. Die beiden erstgenannten Forscher verfiigten im wesentlichen 
nur tiber dasselbe Beobachtungsmaterial, das schon Campbell benutzt hatte, 
wahrend Strémberg und Forbes zahlreiche neu bestimmte Radialgeschwindig- 
keiten heranziehen konnten. Die Resultate fiir die Position des Apex und die 
Geschwindigkeit der Sonne sind: | 


Campbell AR 268° Dekl. +25° Geschw. d. Sonne 19.5km 


B. Boss 269 + 29 21.6 
Gyllenberg 270 + 29 19:8 
Strémberg 271 + 29 21.5 
Forbes 270 +27 22.0 


Diese Positionen des Apex stimmen mit der von L. Boss aus den lateralen 
Kigenbewegungen abgeleiteten (AR 271°, Dekl. + 34°) in Deklination nicht 
besonders gut iiberein; die Ursache der Differenz ist noch nicht aufgeklart. 
Ks empfiehlt sich daher, fiir die Position des Apex einstweilen rund AR 270°, 
Dekl. + 30° anzunehmen. : 

Bestimmt man den Apex aus den Radialgeschwindigkeiten von Sternen 
verschiedener Spektralklassen gesondert, so erhalt man etwas verschiedene 
Werte, und zwar ist der den Radialbewegungen der A- und F-Sterne ent- 
sprechende Apex in demselben Sinne gegen den aus den K- und M-Sternen 
folgenden verschoben, wie es bei den entsprechenden, aus den lateralen 
Kigenbewegungen berechneten Apices der Fall ist (vgl. S. 583). Auch fir 
die Geschwindigkeit der Sonne ergeben sich verschiedene Werte, wenn man 
sie aus den Radialgeschwindigkeiten der Sterne von verschiedenen Spektral- 
typen gesondert berechnet. Wir geben hier die von Campbell und die von 
Gyllenberg gefundenen Zahlen: 


Geschwindigkeit der Sonne 


epekeralilasse nach Campbell nach Gyllenberg 
B 20.2km 22.1km 
A 15.3 19.8 
i) 15.8 19.5 
5 16.0 18.8 
i 21.2 195 
M 22.6 21.0 


Die Gyllenbergschen Zahlen sind wesentlich weniger voneinander ver 
schieden als die Campbellschen. Ubereinstimmung herrscht darin, daB in 
bezug auf die Gesamtheit der B-Sterne und die der M-Sterne die Sonne eine 
' gréBere Geschwindigkeit hat als in bezug apf die Gesamtheit der A-, F- 
und G-Sterne. 
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Da man die Lage des Apex und die Geschwindigkeit der Sonnenbewe- 
cung angenahert kennt, so ist es, wie schon erwihnt, leicht, die beobachteten 
Radialgeschwindigkeiten naherungsweise von dem Einflu8 der Sonnenbewe- 
cung zu befreien; man erhalt auf diese Weise die Radialbewegungen, welche 
die Sterne haben wiirden, wenn die Sonne still staénde. Diese absoluten Ra- 
dialgeschwindigkeiten lassen eine deutliche Abhangigkeit vom Spektraltypus 
erkennen. Nach Campbell, der zuerst dieses Gesetz nachgewiesen hat, bzw. 
nach Gyllenberg betragt naimlich die mittlere absolute Radialgeschwindigkeit 
bei Sternen der Spektralklasse: 


Campbell Gyllenberg 
B 6.5km (225 Sterne) 7.0km (247 Sterne) 
A ee (Btoee es) LES pte (ZOO mene) 
Fr Le Sad lbs Ie ea 9 '2) GB SiR Aa yice a, Se) 
G I De Mied UPtel ee 2) LDS ree (0S ase nan) 
K INS Selon aan (storys Mee) 15:9 soon (486 tee ey) 
M 1 pea ry co in a i) Ton conn atteseane) 


Die Zahl der bei der Berechnung der Mittelwerte benutzten Sterne ist 
in Klammern angegeben. Auch fiir die lateralen Eigenbewegungen hat sich 
(vgl. S. 580) eine solche Abhangigkeit vom Spektraltypus ergeben. Bei den 
Radialgeschwindigkeiten laBt sich sogar noch innerhalb der Klassen F bis M 
eine Zunahme deutlich bemerken, was bei den Higenbewegungen nicht der 
Fall war. Die Helium-Sterne (Klasse B) zeichnen sich wie durch kleine laterale 
EHigenbewegungen, so auch durch kleine Radialgeschwindigkeiten aus. 

Die planetarischen Nebel (vgl. den Abschnitt ,,Sternhaufen und Nebel- 
flecke) haben groBbe absolute Radialgeschwindigkeiten, namlich im Mittel 
(aus 96 Werten) etwa 30km. Die unregelmaBigen Nebel haben dagegen 
bemerkenswerterweise kleine absolute Radialgeschwindigkeiten, namlich 
11 km im Mittel aus 5 Werten. Wir werden auf diese Ergebnisse noch in 
dem Kapitel tiber die Nebel zuriickkommen. 

Die Untersuchungen von Kapteyn, Adams und Strémberg haben das 
interessante Resultat ergeben, da$ innerhalb der Spektralklassen F, G, K 
und M sich eine Abhangigkeit des durchschnittlichen Betrages der Radial- 
geschwindigkeit von der absoluten Helligkeit der Sterne zeigt, und zwar 
in dem Sinne, daB, je kleiner die absolute Helligkeit eines Sternes ist, er eine 
desto gréBere Radialgeschwindigkeit besitzt; z. B. lauten die von Strémberg 
fiir die K-Sterne erhaltenen Durchschnittszahlen: 


Absolute GroBe Radialgeschwindigkeit Zahl der Sterne 


heller als 1.0 13.5 km 124 
1.0 bis 1.9 16.5. ;, 251 
200 era Zs Oues 107 


5.0 u. schwacher PAP ake 78 
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Die absolut hellsten K-Sterne haben hiernach nur eine um etwa 2 km 
gréBere Radialgeschwindigkeit als die Gesamtheit der A-Sterne; letztere 
sind, wie in noch héherem Grade die B-Sterne, im allgemeinen ebenfalls ab- 
solut sehr hell. Die K- und M-Sterne scheinen durchschnittlich um ein 
bis anderthalb km gréSere Radialgeschwindigkeiten zu haben als die F- 
und G-Sterne gleicher absoluter Helligkeit. 

Ks liegt nun nahe, anzunehmen, daB innerhalb derselben Spektralklasse 
die absolut helleren Sterne auch die gréBere Masse haben. Dann wiirde die 
Abhangigkeit der Radialgeschwindigkeit von der absoluten Helligkeit be- 
deuten, daB sich Sterne von gréBerer Masse durchschnittlich langsamer be- 
wegen als solche von kleinerer Masse. Die B-Sterne haben, wie wir sahen, 
besonders geringe Geschwindigkeiten, und es ist héchst bemerkenswert, daB 
gerade sie (vgl. den nachsten Abschnitt ,,Doppelsterne’t) besonders groBe 
Massen zu besitzen scheinen. Dieser Befund kann als Bestatigung der Ab- 
hingigkeit der Geschwindigkeit von der Masse betrachtet werden. 

Von Interesse ist es, zu untersuchen, ob die absoluten Radialgeschwin- 
digkeiten etwa eine Abhangigkeit von der Lage der Sterne zur MilchstraBe 
zeigen. In der Tat hat Campbell gefunden, da die Sterne (ausgenommen 
diejenigen der Klasse M) von geringer galaktischer Breite im Durchschnitt 
etwas gréBere absolute Radialgeschwindigkeiten haben als diejenigen von 
hoherer galaktischer Breite. Fiir die Sterne der Klasse A sind z. B. die mitt- 
leren absoluten Radialgeschwindigkeiten in den Zonen 0° bis 30°, 30° bis 
60°, 60° bis 90° galaktischer Breite der Reihe nach 12.6km (101 Sterne), 
9.6 km (82 Sterne), 9.3 km (29 Sterne). Es deutet dies darauf hin, daB die 
Sterne eine gewisse Tendenz haben, sich parallel der Ebene der MilchstraBe 
zu bewegen; schon bei der Besprechung der lateralen Eigenbewegungen 
hatten wir diese Regel fiir die Sterne der Klasse A bestatigt gefunden. 

Wir haben frither gesehen, da die lateralen Eigenbewegungen der Sterne 
gewisse Gesetzmabigkeiten zeigen, dicihre Deutung in Kapteyns Triften- Theorie 
bzw. in Schwarzschilds unitarischer Theorie gefunden haben. Es ist nun zu 
erwarten, daf diese GesetzmaBigkeiten in den Bewegungen der Sterne sich auch 
inihren Radialgeschwindigkeiten verraten. Hough und Halm haben diese Frage 
zuerst (im Jahre 1909) naher untersucht und gefunden, daB die beobachteten 
Radialgeschwindigkeiten tatsachlich die fiir die lateralen Eigenbewegungen 
gefundenen Gesetze bestitigen. Aus den Radialbewegungen von fast 500 
Sternen fanden Hough und Halm die folgende Position des wahren Vertex: 

AR 88° Dekl. + 27° 

Spater hat man diese Untersuchungen an der Hand eines reicheren Be- 
obachtungsmaterials wiederholt. Eddington und Hartley ermittelten aus 
den Radialgeschwindigkeiten von fast 1100 Sternen der Klassen A bis M 
die folgende Position des wahren Vertex: 

AR 95 Dekl. -+ 12°, 
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wahrend Gyllenberg aus den Radialgeschwindigkeiten von 1500 Sternen der 
Klassen B bis M den Vertex 


AR 84° Dekl. ++ 5° 


fand. Strémberg endlich hat die Radialgeschwindigkeiten von fast 1300 
Sternen der Klassen F bis M zur Bestimmung des Vertex benutzt. Er teilte 
diese Sterne der Entfernung nach in zwei Gruppen. Die 260 nachsten Sterne 
ergaben den Vertex ; 

AR 100° Dekl, + 34° 
und die 1022 entfernteren Sterne | 

AR 92° Dekl. + 8°. 


Stromberg glaubt, in den Werten der Radialgeschwindigkeiten Anzeichen 
dafiir zu finden, daB die Sterne um den Mittelpunkt des Milchstraben-Systems 
rotieren. 

Wie aus den angefiihrten Zahlen ersichtlich ist, stimmt der aus den Ra- 
dialbewegungen folgende Ort des Vertex mit dem aus den lateralen Eigen- 
bewegungen folgenden gut tiberein. 

Schon Campbell hat das Verhalten der absoluten Radialgeschwindig- 
keiten der Sterne der einzelnen Spektralklassen zu der allgemeinen Trift- 
bewegung naher gepriift. Es ergab sich dabei, da8 die Radialgeschwindig- 
keiten der Sterne der Klasse B die Triftbewegung nicht merklich erkennen 
lassen+), diejenigen der Sterne der Klasse A dagegen deutlich, die der Sterne 
der Klassen F, G, K, M allmahlich immer weniger, Gyllenbergs Rechnungen 
haben dieses Ergebnis, das sich mit dem aus den lateralen Eigenbewegungen 
gefundenen im wesentlichen deckt, bestitigt. 

Es mu8 an dieser Stelle noch einer héchst merkwiirdigen Erscheinung 
gedacht werden, die in letzter Zeit viel diskutiert worden ist. Als Kapteyn 
und Frost 1910 und Campbell 1911 die Radialgeschwindigkeiten der B-Sterne 
untersuchten, bemerkten sie, das die nach Anbringung der Sonnenbewegung 
erhaltenen absoluten Radialgeschwindigkeiten dieser Sterne sich nicht, wie 
zu erwarten war, im Mittel aufhoben, sondern daf sich vielmehr aus ihnen 
ein positiver Mittelwert ergab, der nach Campbell K = -+4km ist. Diese 
Erscheinung, der sogenannte K-Effekt, kann so gedeutet werden, da sich 
das ganze uns umgebende System der B-Sterne mit einer Geschwindigkeit 
von 4 km in der Sekunde ausdehnt. Man tragt aber Bedenken, diese Deutung 
anzunehmen, und hat daher andere Erklarungen aufzustellen gesucht (z. B. die, 
daB die Wellenlangen der Linien im Spektrum der B-Sterne aus irgendwelchen 
Griinden etwas anders sind als im Spektrum irdischer Lichtquellen); Klar- 
heit ist in dieser Frage noch nicht gewonnen. Campbell hat den Wert von K 
auch fiir die anderen Spektralklassen ermittelt; er kam zu dem Ergebnis, 


1) Vel. die frither (S. 585f.) erwihnten Untersuchungen Halms iiber die ,,Trift 0‘. 
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daB der K-Effekt fiir die A-, F- und G-Sterne nur sehr klein, dagegen fir 
die K- und M-Sterne ebenfalls deutlich nachzuweisen und fiir letztere unge- 
fahr ebenso groB wie fiir die B-Sterne ist. Gyllenberg hat mit einem etwas 
gréBeren Beobachtungsmaterial die Berechnung von K fiir die verschiedenen 
Spektralklassen wiederholt und fand fiir die Spektralklasse 


K K 
B + 4.3km G — 0.8km 
A + 0.1 is + 3.6 
F + 0.2 M + 5.3 


Merkwiirdigerweise zeigt der Wert von K eine ganz ahnliche Abhan- 
gigkeit von der Spektralklasse wie die Geschwindigkeit der Sonne (siehe oben). 
Nach Stromberg ist bei Sternen der Klassen F, G und K der K-Effekt positiv 
fiir die absolut hellsten und negativ fiir die absolut schwachsten Sterne. 
Man hat fiir alle diese Wahrnehmungen noch keine befriedigende Erklarung. 

Wenn man das in dem vorstehenden Abschnitt dargelegte gegenwartige 
Wissen tiber die Bewegungen der Sterne mit demjenigen vergleicht, welches 
wir vor etwa zwanzig Jahren besafen, so wird man staunen tiber den enormen 
Fortschritt, der in dieser kurzen Sparine Zeit erzielt ist. Zwar ist vieles noch 
unklar und zweifelhaft, ja es fehlt auch nicht an Widerspriichen zwischen 
den Ergebnissen verschiedener Forscher. Auch mangelt es noch an der Er- 
klarung vieler der beobachteten Erscheinungen, die z. T. recht verwickelter 
Natur sind. Aber die Auffindung der groBen GesetzmaBigkeiten in den Eigen- 
bewegungen der Fixsterne gehért zu den schénsten astronomischen Ent- 
deckungen aller Epochen, und wir diirfen wohl hoffen, daB wir in nicht zu 
ferner Zeit noch weitere wichtige Einblicke in die Gesetze, welche die Be- 
wegungen im Universum regeln, erhalten werden. 

Zum naheren Studium der im vorstehenden Abschnitte behandelten 
Fragen sei Eddingtons Buch ,,Stellar Movements and the Structure of the 
Universe‘ (London, Macmillan and Co.) empfohlen, welches allerdings, da 
es bereits 1914 erschienen ist, nicht mehr in allen Punkten dem heutigen 
Stande der Kenntnis entspricht. 


5. Doppelsterne. 


Richtet ein Beobachter den Blick nach dem zweiten Sterne im Schwanze 
des GroBen Baren, ¢ Ursae majoris oder Mizar, so wird er dicht daneben 
ohne Miihe ein kleineres Sternchen erkennen, den Alkor; blickt er nach den 
Hyaden, so findet er ein ahnliches Doppelgestirn nahe westlich von Alde- 
baran in @! und 9? Tauri. Ein scharferes Auge gehért schon dazu, die beiden 
eng beisammen stehenden Sterne im Kopfe des Steinbockes, at und a? Capri- 
corni, einzeln wahrzunehmen; endlich gelingt nur dem scharfsichtigsten Auge 


608 TV. Stellarastronomie. 


die Trennung der beiden Sterne ¢ und 5 Lyrae nahe der Wega. Nimmt 
man aber ein Fernrohr, selbst nur mit 20- bis 30-facher VergroBerung, so 
vermehrt sich fiir den Beobachter die Zahl solcher dicht beieinander stehenden 
oder Doppelsterne in hohem Grade, und ihre Zahl nimmt um so mehr zu, je 
stirkere Mittel man benutzt, wihrend die erstgenannten, schon dem bloBen 
Auge auffallenden, im Fernrohr kaum mehr als Doppelsterne aufgefaBt werden 
kénnen. In der Tat rechnet der Astronom zu den Doppelsternen im engeren 
Sinne ausschlieBlich die Tausende solcher Objekte, deren scheinbarer Ab- 
stand héchstens eine halbe Bogenminute betragt. Manche von den Kom- 
ponenten der fiir das bloBe Auge doppelt erscheinenden Sterne 1aBt das 
Fernrohr als teleskopische Doppelsterne erkennen; so zeigt es Mizar als aus 
zwei Sternen in 14’’ Abstand bestehend, von denen Alkor fast 11’ entfernt 
ist; die beiden Sterne « und 5 Lyrae trennen sich sogar in zwei Doppelstern- 
paare, deren einzelne Komponenten nur 2” bis 3’’ voneinander abstehen, 
wiahrend die beiden Paare 34%’ voneinander entfernt sind. 
Die auBerordentlich groBe Zahl von Doppelsternen, die das Fernrohr 
zeigt, fiihrte W. Herschel, der ihnen zuerst seit 1779 in der Absicht, Fix- 
ay sternparallaxen zu bestimmen (s. S. 196), seine Aufmerksam- 
ps ay eit zuwandte, zu der Uberzeugung, daB wir es hier nicht nur 
Ps a mit scheinbar an der Sphare einander nahe stehenden Sternen 
Fig. 208. zu tun hatten, sondern da die meisten raumlich benach- 
bart seien, daB8 zwischen ihnen ein physischer Zusammen- 
hang bestehen miisse, daB sie nicht optesche, sondern physische Doppelsterne 
seien. Es gelang ihm in der Tat, dies bei einigen durch die Beobachtung nach- 
zuweisen; als er namlich nach 20 jahriger Unterbrechung in den ersten Jahren 
des neunzehnten Jahrhunderts die Messungen wiederholte, fand sich, dab 
bei nicht wenigen der Objekte die Komponenten ihre gegenseitige Stellung 
geandert hatten. Vor Herschel hatten zwar schon Michell in England und 
der Mannheimer Astronom Chr. Mayer auf die wahre Natur der Doppel- 
sterne hingewiesen; ihre Ansichten waren aber nicht weiter bekannt geworden, 
auch hatten sie dieselben nicht durch die Beobachtung unterstiitzen kénnen. 
Kin vollkommen strenger Beweis war freilich auch Herschel nicht méglich, 
man muSte sich vielmehr damals noch zum Teil auf Wahrscheinlichkeits- 
betrachtungen stiitzen. (Michell hatte nur diese seinen Folgerungen zugrunde 
gelegt.) Die vorstehende Fig. 203 moge die Verhaltnisse naher erlautern. 
A und B seien die gegenseitigen Stellungent) der beiden Komponenten eines 
Doppelsternes zu einer gewissen Zeit; nach einer Reihe von Jahren beobachte 
man die Stellungen A und B’, also den Begleiter in der Richtung BB’, relativ 
zu A, fortgeriickt. Diese Ortsveranderung kann zwei Griinde haben. Erstens 


———— = 

: . x a ‘ “an 

1) Man gibt bei Doppelsternen die relative Stellung der Komponenten durch Distanz 

und Positionswinkel an; erstere in Bogensekunden und deren Dezimalteilen, letzteren 
in Graden und deren Teilen, von Norden durch Osten, Siiden, Westen gezihlt. 
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ist es moglich, da8 die Sterne nur scheinbar an der Sphare einander nahe 
stehen, im Raume aber sehr weit hintereinander, also einen optischen Doppel- 
stern bilden; dann hat Stern B relativ zu A eine Kigenbewegung, deren Rich- 
tung und GréBe durch BB’ gemessen wird. Die zweite Méglichkeit dagegen 
ist die, daB die Sterne physisch verbunden sind, also auch im Raume einander 
nahe stehen; dann beschreibt der Begleiter B um den Hauptstern A eine Bahn, 
und BB’ ist das zuriickgelegte Bahnstiick. Eigenbewegungen erfolgen, wie 
wir oben sahen, in gerader, Bahnbewegungen aber in gekriimmter Linie. 
Kine dritte Beobachtung wird demnach tiber den Charakter des Doppel- 
sternes entscheiden kénnen; steht dann der Begleiter in B’’, so ist die Be- 
wegung krummlinig und das Sternpaar physisch verbunden, steht er da- 
gegen in B’’’, so daB B’’’B’ gleichgerichtet mit B’B ist, go ist das Paar nur 
ein optischer Doppelstern. Ein strenger Beweis fiir die physische Bewegung 
erfordert also im einzelnen Falle wenigstens drei Beobachtungen. Aber wenn 
wir auch nur die Gesamtzah! der teleskopischen Doppelsterne.betrachten, 
so 1aBt sich mit Hilfe der Wahrscheinlichkeitsrechnung zeigen, wieviel Pro- 
zent davon physische, wieviel optische Doppelsterne sein werden. In der 
Tat sieht man leicht ein, daB ein nur optisch nahes Zusammenstehen bei 
hellen Sternen, die in geringer Anzahl tiber die ganze Himmelssphire regellos 
zerstreut sind, eine sehr geringe Wahrscheinlichkeit hat, eine um so geringere, 
je heller die Sterne sind, und je naher sie stehen. So hat man gefunden, daB 
bis zu etwa 2” Distanz kein einziger optischer Doppelstern heller als 8. GréBe 
am Himmel vorkommen wird, zwischen 2” und 4”’ Abstand erst einer, zwischen 
12” und 16” erst fiinf. Die Beobachtung hat nun aber in diesen Grenzen schon 
viele Hunderte von Doppelsternen kennen gelehrt; es 1aBt sich also annehmen, 
da8 dieselben zum weitaus gré8ten Teile wirklich physisch verbunden sind. 
Einen anderen Wahrscheinlichkeitsbeweis liefern die Eigenbewegungen, 
Viele der helleren Doppelsterne verandern ihren Ort an der Sphare mit merk- 
licher Geschwindigkeit; ist nun die Bewegung fiir Hauptstern und Begleiter 
gleich oder doch nahezu gleich, so wird man auch hieraus auf eine physische 
Verbindung schlieBen diirfen. 

Waren bis zu Chr. Mayer nur einige wenige der hellsten Doppelsterne 
aufgefunden worden — der erste, ¢ Ursae majoris, war schon Riccioli um 
die Mitte des siebzehnten Jahrhunderts bekannt —, und hatte der Mann- 
heimer Astronom diese Zahl] nur auf 89 gebracht, so vermehrten Herschels 
Entdeckungen sie um fast 800. Er zahlte sie aber nicht nur, sondern maB 
‘sie auch mikrometrisch, wahrend noch Mayer nur Rektaszensions- und De- 
klinationsdifferenzen am Meridianinstrumente beobachtet hatte. Diese Mes- 
‘sungen befahigten Herschel, 1804 der Royal Society tber 50 Paare als phy- 
-sische Doppelsterne anzukiindigen. 

Doch auch Herschels Arbeiten wurden, so bedeutungsvoll sie waren, 
‘durch die von W. Struve in Dorpat bald iibertroifen. Kurze Zeit nachdem 
39 


Newcomb-Engelmann, Astronomic. 7. Aufl. 
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Herschel seine dritte und letzte Reihe bekannt gemacht hatte, begann Struve 
mit dem neuen Dorpater Refraktor eine planmaBige Aufsuchung und Aus- 
messung aller zwischen dem Nordpol und —15° Deklination gelegenen 
Doppelsterne, deren Komponenten weniger als 32’ voneinander entfernt 
waren. Die Frucht seiner Bemiihungen, welche die Zeit von 1824 bis 1837 
in Anspruch nahmen, waren die ,,Mensurae micrometricae‘‘, das Funda- 
mentalwerk der Doppelsternastronomie, welches fiir alle spateren Unter- 
suchungen als Basis gedient hat. Die Mensurae enthalten die Messungen 
der Paare selbst — fast 11000 Beobachtungen von etwa 2700 Paaren — 
nebst wertvollen allgemeinen Untersuchungen und Beobachtungen der GréBen 
und Farben der Komponenten; ein zweites, fast gleich bedeutendes Werk, 
die 1852 erschienenen ,,Positiones mediae“, gibt die genauen Orter der Haupt- 
sterne sowie zahlreicher einfacher Sterne, also die Grundlagen fiir spatere 
Untersuchungen tiber Eigenbewegungen. 

Auf W. Herschel und W. Struve fuBt in bezug auf die Doppelsterne die 
neuere Zeit. Fast gleichzeitig mit letzterem und nicht weniger eifrig und 
erfolgreich widmete sich der Sohn Wilhelm Herschels, John Herschel, den 
Doppelsternen; das beste Zeugnis seines rastlosen Eifers geben die sechs 
Kataloge nérdlicher Doppelsterne, besonders aber der groBe Katalog siid- 
licher, welche zusammen nicht weniger als 6600 solcher Objekte enthalten 
(4500 davon am nérdlichen, 2100 am siidlichen Himmel), von denen die 
meisten von J. Herschel entdeckt und, wenn auch nur genahert, gemessen 
wurden. Auch der Sohn Wilhelm Struves, Otto Struve, hat im Sinne seines 
Vaters dessen Arbeiten tiber Doppelsterne fortgefiihrt. 

Die Doppelsterne sind seit Herschel und Struve ein besonders gepflegtes 
Gebiet der Astronomie geworden: Madler, Dawes, Dembowski, Dunér, Engel- 
mann, Schiaparelli, Asaph Hall u. a. haben hier durch sorgfaltige Messung und 
zahlreiche Entdeckungen gewirkt. Unter den neueren Erforschern der Doppel- 
sterne sind Burnham, Aitken, Hussey, Lohse, See, Lewis, Doolittle, Jonck- 
heere und Innes zu nennen. Burnham hat teils mit dem groben Refraktor 
der Lick-Sternwarte, teils mit anderen Instrumenten tiber 1300 Doppelsterne 
entdeckt. Aber nicht nur durch seine Beobachtungen hat er die Kenntnis 
der Doppelsterne geférdert, sondern auch durch die Herausgabe eines ,,General 
Catalogue of Double Stars‘, welcher alle zur Zeit seines Erscheinens (1906) 
bekannten Doppelsterne vom Nordpol bis —31° Deklination — im ganzen 
13 665 Objekte — enthalt nebst ausfiihrlichen Angaben tiber die an den 
einzelnen Systemen angestellten Messungen, die Bahnbewegungen usw. 
Neben Burnham verdienen noch vor allen Aitken und Hussey genannt zu 
werden, welche auf dem Lick-Observatorium 1899 eine systematische Unter- 
suchung aller Sterne der Bonner Durchmusterung bis zur GréBe 9.0 unter- 
nommen haben, um unter diesen alle Doppelsterne aufzufinden. Diese groBe, 
seit 1905 von Aitken allein fortgefiihrte Arbeit ist 1915 vollendet worden 
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und hat zur Entdeckung von ungefaihr 4300 neuen Doppelsternen gefiihrt, 
von denen etwa 3000 auf Aitkens Anteil fallen. 

Die Messungen der Doppelsterne werden in der Regel mit dem Faden- 
mikrometer ausgefithrt. Wie wir aber bereits in dem Kapitel ,,Die Photo- 
graphie* erwahnt haben, hat man neuerdings auch durch photographische 
Aufnahmen von Doppelsternen und nachherige Ausmessung der Platten 
auBerordentlich genaue Resultate erzielt, doch versagt diese Methode bei 
ganz engen Systemen. 

Bei der Vergleichung sehr genauer visueller Messungsreihen von Doppel- 
sternen stellten sich eigentiimliche Unterschiede zwischen den Resultaten 
verschiedener Beobachter heraus, die weit gréBer waren, als erwartet werden 
konnte, und eine Art von ,,persénlicher Gleichung“ (vgl. S. 154) verrieten. 
Diese systematischen Fehler, die hauptsiachlich physiologischen und instru- 
mentellen Ursprungs sind, hat man zum Gegenstande eingehender Studien 
gemacht. Ihre Ermittlung und Beriicksichtigung ist gerade bei den Doppel- 
sternen von besonderer Bedeutung; denn die Bahnen, die diese beschreiben, 
erscheinen dem irdischen Beobachter so klein, daB schon sehr geringe Messungs- 
fehler einen héchst bedeutenden Einflu8 auf die Bahnbestimmung haben. 
Indem man bei den Doppelsternmessungen ein sogenanntes ,,Reversions- 
prisma‘‘ anwendet, durch welches die beiden Komponenten scheinbar in 
jeden beliebigen Positionswinkel gebracht werden kénnen, sucht man wenig- 
stens den Einflu8 der systematischen Messungsfehler auf die Positionswinkel 
unschadlich zu machen. 

_, Als die Beobachtungen aus dem Anfange des vorigen Jahrhunderts 
eine deutliche Bahnbewegung bei mehreren Doppelsternen anzeigten, 
muBte die Frage nach der Art dieser Bewegung entstehen. DaB das New- 
tonsche Attraktionsgesetz auch in jenen fernen Systemen gilt, konnte zwar 
nicht ernsthaft bezweifelt werden, falls es wirklich der Ausdruck eines all- 
gemeinen Naturgesetzes ist, und jede der Methoden zur Bestimmung von 
Doppelsternbahnen, die seit Savary (1827), Encke (1830) und J. Herschel 
(1832) ersonnen wurden, hat es daher als Prinzip zugrunde gelegt; immer- 
hin mu8te man wiinschen, praktisch den Beweis seiner Giiltigkeit beigebracht 
zu sehen. Seit jener Zeit hat es nun in allen Fallen seine Bestatigung er- 
fahren, und Tisserand hat bewiesen, da8 nur das Newtonsche Gravitations- 
gesetz die Bewegungen der Doppelsterne erklaren kann. Allerdings werden 
bei diesem Beweise einige Voraussetzungen gemacht, die zwar fast selbst- 
verstandlich, aber doch nicht streng erwiesen sind. Auch muf bedacht werden, 
daB die Messungen der Doppelsterne im Verhaltnis zur GroBe der scheinbaren 
Bahn haufig ziemlich ungenau sind, so daB kleine Abweichungen von der 
Bewegung nach dem Newtonschen Gesetze leicht unbemerkt bleiben kénnten. 

Die Bestimmung der Bahn eines Doppelsternes erfordert, wie die einer 


Bahnim Sonnensystem, die Ermittlung einer gewissen Zahl konstanter GréBen, 
39* 
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der Elemente der Bahn; indessen nimmt die Aufgabe hier eine andere Form 
anals dort. Betrachten wir zunachst die absolute Bahnbewegung eines Doppel- 
sternpaares um seinen gemeinschaftlichen Schwerpunkt, so weicht dieselbe 
von der elliptischen Bewegung eines Planeten um den Schwerpunkt des 
Sonnensystems darin ab, daB die Massen der Komponenten des Doppelsternes 
weit weniger voneinander verschieden sind, als die Massen der Sonne und 
eines jeden ihrer Planeten; der Schwerpunkt kann demnach bei jenen weit 
auBerhalb des einen (Haupt-) Kérpers liegen, und jeder der beiden Sterne 
wird um den gemeinsamen Schwerpunkt eine Ellipse beschreiben. Die Lage 
dieses Schwerpunktes hingt von dem Verhiltnisse der beiden Massen zu- 
einander ab; da wir aber diese Massen und daher auch die Lage des Schwer- 
punktes nicht kennen, so nehmen wir den helleren Stern als ruhend an und 
betrachten die relative elliptische Bahn des Begleiters um jenen. Diese Bahn 
ist der um den Schwerpunkt beschriebenen ahnlich. 

Die von uns wahrgenommene Bahn-Ellipse 
entsteht nun offenbar durch die Projektion der 
wahren Ellipse im Raume auf die Sphare. Es 

_ sei A (Fig. 204) der Brennpunkt der wahren 
Ellipse FZ, in welchem der ruhend gedachte 
Hauptstern steht. Legen wir senkrecht zur 
Gesichtslinie von der Erde nach dem Sterne, 
die durch die Richtung der Pfeile angedeutet 

Fig. 204. ist, durch A eine Ebene, so wird E’E’ die 
scheinbare oder Projektionsellipse sein; die 

Mittelpunkte (C) beider Ellipsen fallen in gleiche Richtung, die Brennpunkte 

aber im allgemeinen nicht. B, B,,.... seien Orter des Begleiters zu ver- 
schiedenen Zeiten und B’, B’.... deren Projektionen in der scheinbaren 

Ellipse; in der Richtung nach JN liege der Nullpunkt der Zahlung der Positions- 

winkel, VA sei also die Richtung eines Stundenkreises. Aus den beobachteten 

Abstinden oder projizierten Radii vectores AB’, AB .... und den Positions- 

winkeln, welche dieselben mit AN einschlieBen, muB nun zuerst die schein- 
bare Ellipse und aus dieser dann die wahre Ellipse gefunden werden. 

Die Elemente der letzteren sind, ahnlich wie bei einer Bahn im Sonnen- 
system, die, welche die Lage der Bahn im Raume und die, welche ihre Form 
und GroBe bestimmen; erstere sind: die Linge des Knotens SU oder der Po- 
sitionswinkel der Richtung AK’, in welcher sich wahre und scheinbare Ellipse 
schneiden, ferner der Abstand w des Periastronst) vom Knoten, wie im Sonnen- 
system in der Bahn und in der Richtung der Bewegung gezihlt, endlich die 
Neigung 2 der wahren gegen die scheinbare Ellipse; letztere sind: die Exzen- 
trizitat e, die Umlaufszeit U in Jahren, die halbe groBe Achse a in Bogen- 


*) Das Periastron ist der dem Hauptsterne naichstgelegene Endpunkt der groBen 
Achse der wahren Ellipse; es entspricht dem Perihel der Planetenbahnen. 
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sekunden. Endlich ist noch die Epoche T des Periastrondurchganges anzu- 
geben. Die Bewegung nennt man rechtlaufig (direkt) oder riicklaufig (retro- 
grad), je nachdem sie im Sinne der Zihlung der Positionswinkel, also von 
Norden durch Osten, Siiden, Westen, oder umgekehrt erfolgt. Ubrigens ist es 
klar, da wir nicht wissen kénnen, ob K der aufsteigende oder der absteigende 
Knoten ist, da z. B. das in der Fig. 204 rechts gezeichnete Stiick der wahren 
Ellipse ebensowohl oberhalb als unterhalb der scheinbaren liegen kann?); 
SU ist daher um 180° unbestimmt und wird nach Ubereinkommen immer 
kleiner als 180° angegeben. Betragt die Neigung nahe 90°, so wird sich der 
Begleiter in gerader Linie zu bewegen scheinen (42 Comae Berenices und 
y Lupi). Umlaufszeit und halbe groBe Achse sind bei den Doppelsternen, deren 
Massen unbekannt sind, voneinander un- - 
abhangig; wir haben also hier ein Ele- 
ment mehr zu bestimmen als bei den Pla- 
netenbahnen. Andererseits wird aber 
die Aufgabe der Bahnbestimmung we- 
sentlich dadurch vereinfacht, da die 
Doppelsterne in so gro8er Entfernung 
stehen, da die Ortsveranderung der 
Erde ohne Einflu8 auf die scheinbare 
Bahnbewegung ist. 

Fig. 205 stellt die wahre und die 
scheinbare Bahn des zuerst berechneten 
Doppelsternes € Ursae majoris dar. In 
A steht der Hauptstern; durch die 
kleinen Kreise sind die Orter des Be- 
gleiters fiir 1815, 1820, 1830 bis 1875 
in der gestrichelten scheinbaren Ellipse Fig. 205. 
angedeutet; P ist die Lage des wahren 
Periastrons, P’ dessen Projektion in der scheinbaren Ellipse, KK’ die Lage 
der Knotenlinie, NV die Lage des Nullpunktes. Die Bewegung ist riicklaufig. 

Die Zahl derjenigen unter den Doppelsternen, bei denen sich eine Bahn- 
bewegung schon hat feststellen lassen, ist ziemlich gering. So ist dies nach 
Burnham nur bei wenig iiber 300 Doppelsternen seines 13 665 Objekte ent- 
haltenden Generalkatalogs der Fall, wobei noch manche zweifelhafte Falle 
mitgezihlt sind. GréBer ist die Anzahl] der Doppelsterne, welche sich durch 
vemeinschaftliche Kigenbewegung beider Koinponenten als physische Systeme 
zu erkennen geben (bei Burnham beinahe 600). Fiir tiber 100 Doppelsterne 
sind schon Bahnen gerechnet worden, aber sehr viele hiervon sind auBer- 
ordentlich unsicher. In der Tat ist fiir Doppelsterne mit mehr als 150 Jahren 


1) Erst durch die spektrographische Beobachtung der Radialgeschwindigkeiten ist 
es moglich geworden, den aufsteigenden Knoten vom absteigenden zu unterscheiden. 
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Umlaufszeit eine einigermaBen genaue Bahnbestimmung noch nicht méglich, 
da erst ein zu kleiner Teil ihrer ganzen Bahn beobachtet worden ist. In der 
folgenden Tabelle, welche nach einem von Aitken veréffentlichten, aber hier 
bis auf die neueste Zeit erginzten Verzeichnis eine Ubersicht tiber die berech- 
neten Bahnen gibt, beschranken wir uns daher auf Doppelsterne von weniger 
als 120 Jahren Umlaufszeit. Aber auch von diesen sind diejenigen weggelassen 
worden, deren Bahnelemente noch kein Vertrauen verdienen. In der zweiten 
Kolumne ist angegeben, welcher Spektralklasse der Hauptstern eines jeden 
Systems angehort. 


Berechnete Doppelsternbahnen. 


] | ep bp 
| a) b=] 
Stern ies | as 2 Berechner 
OP Re IE EN ira Who ON eal SQ eis &. g 
a " 0, 0 0 
6 Equulei A, B F5| 5,7} 1901.8} 0.27] 0.89) 81) 21/165; R | Aitken 
13 Ceti FO| 6.9|1905.3| 0.24/ 0.72/53] 39] 67] D | ,, 
% Pegasi, A, B F5| 11.4] 1897.8} 0.29 | 0.49 | 78) 109) 106; R | Lewis 
A 88 F8| 12.1) 1910.1} 0.18 | 0.27/62) 2}|270) R | Aitken 
é Hydrae A, B F8| 15.3} 1901.0} 0.23 | 0.65 | 50} 104/270) D 3 
B 883 F5| 16.6} 1907.0} 0.19} 0.44! 9} 34)190) D * 
OX 341 GO| 19.8 | 1917.8 | 0.30 | 0.96 | 78 | 104} 149} D . 
¢ Sagittarii A2| 21.2} 1900.4} 0.56 0.18 | 69 CASE aE 183 4 
fp 612 F2| 23.0) 1907.2) 0.22} 0.52/50] 34] 358; D - 
9 Argus (8 101) GO| 23.3 | 1892.6 | 0.69} 0.75 | 80) 100} 75) D Pa 
83 Aquarii (A 417) AO] 23.8] 1917.7 | 0.24] 0.40} 56| 22) 261) D sh 
B 395 KO} 25.0) 1899.5] 0.66 | 0.17 | 76 | 113} 153} D " 
€ Sagittae A2| 25.2) 1914.1] 0.32/0.85| 78} 5] 65] R | Van Biesbroeck 
42 Comae Ber. F5| 25.9} 1911.7} 0.67/ 0.52/90) 13)279| — | Russell 
85 Pegasi A, B GO| 26.3 | 1883.5) 0.82 0.46 | 53) 116 | 266; D_ | Bowyeru.Furner 
6 Delphini A, B F5| 26.8) 1883.0] 0.48 | 0.35 | 62| 179/351) D_ | Aitken 
fb 1185 GO| 28.9) 1917.8) 0.23 | 0.19) 77} 22/310) R Fe 
B 524 FO} 33.3) 1895.0} 0.16 | 0.60 | 34] 127 | 325] R " 
& 3121 KO} 34.0 | 1878.3 | 0.67 | 0.33 75} 28) 128| D | See 
€ Herculis GO| 34.5/ 1898.8 1.35 / 0.46/48) 52/113) R | Comstock 
B 1266 F5| 36.0 | 1911.4) 0.24} 0.24) 62| 59/163; R | Aitken 
a Canis minoris F5| 39.0| 1886.5 | 4.05| 0.32/14] 151} 87)/ D | L. Boss 
Geta AQ} 40.5 | 1918.4) 0.24) 0.24) 41) 44/144) D | Aitken 
Bp 416 K5| 41.5 | 1891.4} 1.86] 0.55| 49/181} 64] R | Vofite 
7 Coronae borealis GO} 41.6 | 1892.3 | 0.89 | 0.27| 58} 25/218; D | Lohse 
* Herculis B, C Mb | 43.2 | 1880.2) 1.30] 0.20/63] 61/182] D | Aitken 
€ Scorpii A, B F8| 44.7 | 1905.4} 0.72|.0.75 29| 27) 344) D Re 
PI AWE} GO} 46.0.| 1915.2] 1.06| 0.18 | 81| 154) 322} R 55 
B 581 G5| 46.5 | 1909.4| 0.53 | 0.40 | 59 | 116] 282) D Pe 
Kriiger 60 Ma| 46.6) 1928.1} 2.55 | 0.33 | 30| 189/157) R | Pavel u. 
Bernewitz 
t Cygni FO 47.0 | 1889.6 | 0.91 | 0.22} 43/150)105) R | Aitken 
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yo 
i=} 
Stern Site 2 s é Berechner 
U ae a e 4/2) o |g 2 
a " 0 0 0 

OX 269 A5/} 48.8 | 1882.8) 0.32 | 0.36) 71} 46) 33} D | See 
a Canis majoris AO) 50.0|1894.1| 7.57] 0.59) 43| 43/146] R | Aitken 
fp 513 A2| 53.0} 1905.6) 0.61| 0.35136) 81) 6) D | See 
99 Herculis F8| 53.5 | 1887.8) 1.11} 0.76; 38) 75; 94] D | Lohse 
y Andromedae B,C | AQ} 55.0) 1892.0) 0.35| 0.82|77 114/201} R | Hussey 
OX 298 KO} 56.7) 1882.9 | 0.88 | 0.58|66) 2) 22] D | Celoria 
fp 648 GO| 56.9) 1911.8) 1.25] 0.28)66) 51/294) R | Van den Bos 
¢ Cancri A, B GO| 57.9| 1870.2] 0.87] 0.383) 0) — | —j| R | Schnauder 
Secchi 2 G5} 58.0; 1894.0, 0.40} 0.50/68) 90; 0} R | Russell 
&€ Ursae majoris GO| 59.8/ 1875.8) 2.51] 0.41) 53) 101) 129) R | Norlund 
OX 235 F5| 71.9/ 1909.0) 0.78] 0.40) 44) 78)185) D | Aitken 
8 Sextantis A2| 72.8) 1880.5| 0.41] 0.60) 37) 18/227] R | Schroeter 
OX 234 F5| 77.0) 1880.1} 0.35 | 0.80} 51.) 158} 207/" D | See 
a Centauri G5| 78.8 | 1875.7 |17.65 | 0.51 | 79! 25) 52) D | Lohse 
OX 400 G5| 81.0} 1888.2} 0.47| 0.46/60) 157; 7) R | Burnham 
B 552 F5  86.0| 1886.4 0.56 | 0.51 | 39 146) 310] D_ | Aitken 
70 Ophiuchi KO! 87.7| 1896.0| 4.50| 0.50 | 59 | 122) 167) R_ | Pavel 
y Coronae borealis AO) 87.8 | 1841.5. 0.73 | 0.42| 84/111) 99) R | Lewis 
OX 285 F5| 88.5 | 1882.6} 0.33/0.55) 26) 42/222) R | Jackson 
55 Tauri (OX 79) GO} 88.9] 1897.8 | 0.57) 0.62/56) 66/130); D | Aitken 
fp 80 GO| 95.2| 1905.0} 0.72| 0.77/23) 6] 98) D %) 
é Equulei F5) 97.4) 1922.2) 0.61/0.72| 86/107) 0; R | Russell 
3062 G5 | 105.6 | 1836.1! 1.44] 0.47) 46) 387); 99) D | Doberck 
@ Urs.maj.(O2'208) A2| 110.1] 1883.6) 0.32] 0.47|32)125) 44) D | Jackson 
@ Leonis (X' 1356) G0) 116.7] 1840.8| 0.84| 0.56/66 144/122; D_ | Doberck 


Uber die Benennung der Doppelsterne ist zu bemerken, da8 man sie, 
soweit sie nicht bereits einen anderen Namen haben, durch den Namen des 
Entdeckers und die Nummer bezeichnet, welche sie in dem von dem Ent- 
decker aufgestellten Verzeichnisse tragen. Fiir die Namen der Entdecker 
hat man Abkiirzungen eingefiihrt; so bedeutet X Wilhelm Struve, OX Otto 
Struve, 6 Burnham, A Aitken. Bei mehrfachen Systemen (siehe S. 594) 
bezeichnet man die einzelnen Komponenten, um sie voneinander zu unter- 
scheiden, mit A, B,C... Diejenigen Doppelsterne, bei denen der Begleiter 
sich direkt bewegt, sind in der vorletzten Kolumne der Tabelle durch ein D, 
die retrograden durch ein R gekennzeichnet. Bei 42 Comae Berenices ist 
die Bewegungsrichtung unentschieden, da die scheinbare Bahn dieses Systems, 
wie schon erwahnt, eine gerade Linie ist. Bei ¢ Cancri ist die Neigung gleich 
Null, d. h. wir blicken senkrecht auf die Bahn; in diesem Falle wird die Lage 
des Knotens unbestimmt. Auffallig ist bei den meisten Bahnen die starke 
_ Exzentrizitat. 

Uber die wahren Dimensionen der Bahnen der Doppelsterne wissen wir 
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zunichst ebenso wenig wie tiber ihre Massen; um hiertiber etwas aussagen zu 
kénnen, brauchen wir die Kenntnis ihrer Entfernungen von unserem Sonnen- 
system, also die Kenntnis der Parallaxen, und diese sind, wie wir friiher sahen, 
nur fiir verhaltnismaBig wenige Sterne mit hinreichender Sicherheit bekannt. 
Unter diesen befinden sich, wenn wir uns auf die Sterne beschranken, deren 
Parallaxen mehr als 0’’/1 betragen und au8erdem bereits mit gréBerer Ge- 
nauigkeit bestimmt sind, neun Doppelsterne, fiir welche wir einigermaBen 
zuverlissige Bahnelemente besitzen. Die folgende Tabelle gibt fiir diese 
Systeme die Parallaxe p, die Periode U in Jahren, die halbe groBe Achse 
der Bahn in Bogensekunden a und in Erdhalbmessern a und endlich die 
Gesamtmasse M1) in Einheiten der Sonnenmasse. 


Stern Spektr. Pp U a a M 


" a ” | | 

a Centauri G5 | 0.76 recy | alaoay || REE PHO) 
a Canis majoris AO | 0.37 | 50.0 7.57 | 20.5 | 3.4 
q@ Canis minoris F5 | 0.31 39.0 AWS) |e abel.) als: 


Kriiger 60 Mb | 0.27 | 46.6 | 2.55 | 9.4 | 0.4 
70. Ophiuchi KO | 0.20 | 87.7 4.50 | 22.5 | 1.5 
&€ Ursae majoris GO | 0.16 | 59.8 Pil |) aleyy? || alal 
Bp 648 GO | 0.127 | 56.9 125 9.8 | 0.3 
€ Herculis GO | 0.107 | 34.5 1.35 | 12.6 1.7 
 Herculis Mb ! 0.106! 48.2 1.30 ! 12.3 ' 1.0 


Die fiir die Dimensionen und Massen der Systeme erhaltenen Werte 
sind infolge der Unsicherheit der GréBen, aus denen sie bestimmt sind, zum 
Teil noch ziemlich ungenau. Die Massen der Systeme sind von derselben 
GréBenordnung wie die Masse der Sonne. Es zeigt sich ferner, daB keines 
der Systeme eine groBere Ausdehnung hat als unser Sonnensystem, in wel- 
chem die beiden auSersten Planeten, Neptun und Uranus, 30 bzw. 19 Erd- 
bahnhalbmesser vom Zentralkérper entfernt sind. Es gibt aber Doppelsterne, 
deren Komponenten sich in weit gréBeren Entfernungen umeinander bewegen, 
als die auBersten Planeten um die Sonne. 

Aus der Gesamtmasse des Systems die Massen der beiden Kinzelkérper 
zu bestimmen, ist ohne weiteres nicht méglich. Ein Weg hierzu bietet sich 
aber dar, wenn man nicht nur die relative Bewegung der Komponenten 
umeinander, sondern auch die absolute Bewegung einer der Komponenten 
kennt, wie sie aus Meridianbeobachtungen oder aus mikrometrischen An- 
schliissen an benachbarte, unbewegliche Sterne sich ableiten ]a8t. Man kann 
alsdann das Verhaltnis der Abstainde beider Komponenten vom Schwer- 


1) Nach dem dritten Keplerschen Gesetze ist a = M'bU'h, oderdaa =<, so folgt 
3 P 

die Masse M = —_. ; 

p> U2 


Doppelsterne. 617 


punkt des Systems und damit auch das Massenverhialtnis berechnen; aus 
diesem und dem Werte der Gesamtmasse ergeben sich dann sofort die Werte 
der EKinzelmassen. Derartige Untersuchungen sind fiir die meisten der oben 
angefithrten Sterne angestellt worden. Wir legen hier unter Fortlassung einiger 
unsicherer Falle die von Boss angenommenen Werte der Massenverhaltnisse 
in diesen Systemen zugrunde (nur bei Kriiger 60 den von Pavel und Bernewitz, 
bei 70 Ophiuchi den von Comstock ermittelten Wert) und erhalten damit die 
folgenden Massen m, und m, der helleren und der schwacheren Kom- 
ponente, deren Helligkeiten in GréBenklassen, wir gleichfalls mit anfiihren. 


Stern GroBe my my 
a Centauri O83 alsa i) aba 0.9 
a@ Canis majoris —16 8 2.4 1.0 
Kriiger 60 9:3 10:8 0.200" O18 
a@ Canis minoris OED Loom wate 0.4 ; 
70 Ophiuchi 41 61 | 0.8 0.7 
&€ Ursae majoris 44. 49 | 0.55.) 0.55 
€ Herculis 3.00) Or ian O00 


Die Tabelle zeigt, daB die Massen durchaus nicht in demselben Verhialtnis 
stehen wie die Helligkeiten, daB vielmehr die Masse der lichtschwiacheren 
Komponente durchweg griBer ist, als man es dem Helligkeitsverhaltnis 
nach erwarten sollte; sehr auffallig ist dies bei Sirius. Diese Erscheinung 
findet sich auch bei anderen Systemen, fiir die man das Massenverhaltnis 
(meist freilich nur recht ungenau) hat berechnen kénnen. Nach L. Boss gibt 
es aber bisher keinen Fall (auSer vielleicht 85 Pegasi), in welchem man mit 
croBer Wahrscheinlichkeit behaupten kann, daB die lichtschwachere Kompo- 
nente eine gréBere Masse habe als die hellere; friiher nahm man an, daB dies 
haufig vorkomme. 

Ganz besonderes Interesse bietet die Geschichte der Erforschung von 
zwei Doppelsternsystemen, namlich dem des Sirius und dem des Procyon. 
Friihere Beobachter dieser Sterne hatten die Duplizitat derselben nicht er- 
kannt; aber schon im Jahre 1844 kiindigte Bessel der astronomischen Welt 
an, die Sterne Procyon und Sirius seien vermutlich Doppelsterne, von denen 
uns aber nur die eine Komponente sichtbar sei. Aus der Vergleichung zahl- 
reicher genauer Meridianbeobachtungen hatte er namlich gefunden, daB die 
Eigenbewegung dieser beiden Sterne nicht gleichférmig, sondern veranderlich 
ist, und er zeigte nun, daB sich diese Verdnderlichkeit am einfachsten aus 
der Einwirkung betrachtlicher dunkler Massen erklaren lasse, die dem Pro- 
cyon und dem Sirius relativ sehr nahe staénden. Das Neue und Uberraschende 
dieser Annahme brachte ihr anfangs viele Gegner, wenngleich Bessel schon 
vollkommen richtig erklart hatte, es sei durchaus kein Grund vorhanden, 
das Leuchten fiir eine wesentliche Eigerischaft der Materie zu halten. 
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Nach seinem Tode gelang es auch in der Tat C. A. F. Peters, die Richtigkeit 
der Besselschen Ansicht nachzuweisen und die ersten Bahnelemeute des 
Sirius abzuleiten; ihre direkte Bestatigung fand sie in der optischen Entdeckung 
des Begleiters als eines Sternchens 8. bis 9. GréBe, das nur infolge der groBen 
Helligkeit des nahestehenden Sirius schwierig zu sehen war, durch A. G. Clark 
in Cambridge (Mass.) im Januar 1862. Auwers fand, da die Ellipse, die 
der Sirius um den Schwerpunkt des aus ihm und seinem Begleiter bestehenden 
Systems beschreibt, eine halbe groBe Achse von 2’'4 besitzt. In der Tabelle 
der Doppelsternbahnen haben wir nicht die Elemente dieser Ellipse, sondern 
die der relativen Bahn des Begleiters um den Hauptkérper gegeben. Beide 
Bahnen stimmen natiirlich in allen Elementen auBer der groBen Achse und 
dem Abstande des Periastrons vom Knoten, der in beiden um 180° ver- 
schieden ist, iiberein. 

Auch fiir Procyon hat Auwers eine Bahnbestimmung unternommen. 
Er fand, da8 die Meridianbeobachtungen dieses Sternes sich darstellen lieBen, 
wenn man annahm, da er einerseits eine gleichformige Eigenbewegung, 
andererseits eine Bewegung um eine mittlere Lage in einem Kreise von 1” 
Radius und mit einer Periode von 40 Jahren besaBe (L. Struve fand spater 
0:’74 als Radius dieses Kreises). Der Begleiter, durch dessen Anziehung 
diese letztere Bewegung hervorgerufen wird, hat sich lange Zeit allen Nach- 
forschungen, die nach ihm mit den machtigsten Instrumenten angestellt 
wurden, entzogen. Erst im Jahre 1896 gelang es Schaeberle, mit dem groBen 
Refraktor der Lick-Sternwarte in einer Distanz von 444’ vom Procyon ein 
Sternchen 13. Gré%e aufzufinden, das mit dem gesuchten Begleiter iden- 
tisch ist. . 

Die Existenz eines uns nicht sichtbaren Kérpers. hat sich auch in dem 
System & Ursae majoris verraten, dessen Elemente, Dimensionen und Massen- 
verhaltnisse oben gegeben sind. Norlund fand namlich bei der Untersuchung 
der Bahn dieses Doppelsternes, da die Bewegung der schwacheren Kompo- 
nente um die hellere Abweichungen von einer elliptischen Bahn zeigt, und 
daB diese Abweichungen eine Periode von 1.8 Jahren besitzen. Wright hat 
darauf nachgewiesen, daB die hellere Komponente ein spektroskopischer 
Doppelstern von 1.8 Jahren Umlaufszeit ist, Die Stérungen der schwacheren 
Komponente lassen sich durch diese Tatsache vollkommen erklaren. Photo- 
graphische Messungen von Hertzsprung in Potsdam bestatigen ebenfalls die 
Richtigkeit von Norlunds Entdeckung. 

Bei 70 Ophiuchi und a Geminorum zeigen sich gleichfalls Stérungen der 
Bahnbewegung, deren Realitat aber wohl noch nicht véllig sichergestellt ist. 
Auch ¢ Herculis, dessen Elemente in der Tabelle gegeben sind, scheint Bewe- 
gungsanomalien zu zeigen, die Lewis durch Annahme der Duplizitaét des Haupt- 
sternes zu erklaren suchte. Nach Comstock ist es indessen recht wohl méglich, 
daB in diesem Falle die vermeintlichen Stérungen uns nur durch systema: 
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tische Beobachtungsfehler vorgetaéuscht werden, so da8 ein dritter Korper 
in diesem System nicht angenommen zu werden braucht. 

Von den genannten Sternen ist also nur  Ursae majoris sicher ein drei- 
facher Stern, dessen dritte Komponente aber nicht gesehen werden kann. 
Ks ist nun aber auch eine groBe Zahl von drei- und mehrfachen Sternen be- 
kannt, bei welchen alle Komponenten sichtbar sind. Der bekannteste viel- 
fache Stern ist das sogenannte Trapez im Orionnebel. Auch unsere Tabelle 
der Doppelsternbahnen enthalt einige Beispiele fiir solche mehrfache Systeme, 
bei denen man die relative Bahn zweier Komponenten hat bestimmen kénnen, 
z. B. e Hydrae und ¢ Cancri. Nach einer Schaétzung von Aitken sind etwa vier 
bis fiinf Prozent der visuellen Doppelsterne drei- oder vierfache Systeme. Bei 
den dreifachen Systemen stehen in der Regel zwei Komponenten sehr nahe bei- 
einander, wahrend die dritte relativ weit von den beiden anderen entfernt ist. 

Die dreifachen Sterne bieten der mathematischen Analyse besonders in- 
teressante Probleme dar, da bei ihnen das mathematisch noch nicht geléste 
,,Problem der drei Korper“ in natura vorliegt. Indessen sind die Bewegungen 
meist sehr langsam, und so ist unsere Kenntnis von den dreifachen Systemen 
noch sehr beschrankt. Seeliger hat das System ¢ Cancri einer Untersuchung 
unterzogen, die zu héchst bemerkenswWerten Ergebnissen gefiihrt hat. Die 
Komponenten A und B stehen einander sehr nahe und beschreiben in 58 
Jahren einen Umlauf umeinander, ohne da8 man in ihrer Bewegung Storungen 
durch die Anziehung der 514"’ entfernten Komponente C nachweisen kann. 
Letztere bewegt sich in der angegebenen Entfernung mit einer Umlaufszeit 
von etwa 730 Jahren um die Mitte von A und B, beschreibt aber gleichzeitig 
wahrend dieser Bewegung eine Bahn von 0’’16 Radius und 17 Jahren Pe- 
riode um eine mittlere Lage. Diese Anomalie in der Bewegung von C fithrte 
schon O. Struve zu der Vermutung, da diese Komponente einen. auBerst 
nahen, unsichtbaren Begleiter besitzt, der nur durch seine Stérungen bemerk- 
bar wird. Durch die Untersuchungen Seeligers ist diese Vermutung zur 
GewiSheit geworden. Die obigen Zahlenangaben sind einer neuen. Unter- 
suchung des Systems durch Schnauder entnommen. 

AuBer Verbindungen zu zwei, drei und mehr einzelnen Sternen kennen 
wir auch eine Anzahl von Doppelsterngruppen, Paare, die auf relativ engem 
Raume am Himmel einander nahe stehen. Das bekannteste System ist das 
schon erwahnte von e und 5 Lyrae, Ein anderer, sehr merkwiirdiger Kom- 
plex von sogar fiinf Paaren besteht aus X 950, 951, 952, 3117, 3118; der Haupt- 
stern des ersten Paares ist der Veranderliche S Monocerotis. 

Es 148t sich kaum-bezweifeln, da auch derartige Doppelsternkombi- 
nationen im allgemeinen nicht nur optisch, sondern auch raumlich einander 
nahe stehen. Voraussichtlich wird es aber noch Jahrhunderte dauern, bis 

‘man iiber die Bewegungsverhaltnisse in diesen Systemen wird Aufschlu8 
erhalten kénnen. 
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Interessante statistische Untersuchungen iiber die Doppelsterne hat 
neuerdings Aitken veréffentlicht. Er definiert zunachst den Begriff ,, Doppel- 
stern‘: scharfer, als dies vor ihm geschehen war. Bei dieser Definition muB 
man nimlich nicht nur den scheinbaren Abstand der beiden Komponenten 
in Betracht ziehen, sondern auch ihre Helligkeit, denn es ist klar, daS, wenn 
z. B. zwei Sterne zweiter GréBe um 20’ voneinander entfernt stehen, man 
mit sehr groBer Wahrscheinlichkeit auf ihre physische Zusammengehorigkeit 
schlieBen darf, wahrend dieser SchluB bei zwei Sternen zehnter Grose in glei- 
chem scheinbaren Abstande nicht mehr erlaubt: ist. Es sei /\ die scheinbare 
Distanz beider Komponenten, m ihre vereinte Helligkeit in GroBenklassen, 
so bezeichnet Aitken ein Sternpaar nur dann als Doppelstern, wenn 

fiir m schwicher als GréBe 11.0 Ane 2 ist 
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Sternpaare, die diesen Bedingungen nicht geniigen, rechnet Aitken nur dann 
zu den Doppelsternen, wenn Bahnbewegung oder wenigstens gemeinsame 
Higenbewegung nachweisbar ist, oder wenn es sich um Sterne in geringer 
Entfernung von uns handelt. 

Man kennt nach Aitken an der nérdlichen Halbkugel des Himmels 5400 
Doppelsterne, welche diesen Bedingungen entsprechen, und die heller sind 
als von der GréBe 9.0. Hiernach ist ungefaéhr jeder achtzehnte Stern (bis 
zur GréBe 9.0) ein Doppelstern im oben definierten Sinne, dessen Kompo- 
nenten im groBen Refraktor der Lick-Sternwarte getrennt gesehen werden 
kénnen. Der Prozentsatz der Doppelsterne ist in der MilchstraBe und in 
ihrer Nahe etwas gréBer als in weiterem Abstand von ihr; ferner sind unter 
den helleren Sternen die Doppelsterne prozentual haufiger als unter den schwa-- 
cheren. Fiir eine bestimmte GroBenklasse. nimmt die Zahl der Doppelsterne 
mit wachsender scheinbarer Distanz der Komponenten ab, d. h., wenn man an- 
nimmt, daf Sterne derselben Helligkeit durchschnittlich gleich weit von uns 
entfernt sind, so sind Systeme mit engen Bahnen haufiger als solche mit weiten. 

Fiir 3919 unter den 5400 Doppelsternen ist das Spektrum der helleren 
Komponente bzw., wenn beide Komponenten nahe gleich hell sind, das 
Gesamtspektrum beider bekannt. Von diesen Sternen gehéren an: 

den Spektralklassen O bis B8 157 
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Visuelle Doppelsterne der Heliumklasse, sowie solche der Klassen K und M 
sind hiernach, verglichen mit der Gesamtzahl der Sterne dieser Klassen, 
relativ selten. 

Die Lage der Bahnebenen der Doppelsterne im Raume zeigt, soweit 
man dies bisher beurteilen kann, keine deutliche GesetzmaBigkeit. Auch 
die Richtung der Bewegung der Doppelsternsysteme im Raume scheint 
nach Luplau-Janssen in keiner Beziehung zur Lage der Bahnebene zu stehen. 

Hinsichtlich der Farben der Doppelsterne ist zu bemerken, da8 sich 
dieselben von den Farben der anderen Sterne nicht unterscheiden, daB sie 
aber durch Kontrastwirkung oft intensiver erscheinen, als sie wirklich sind. 
Wenn z. B. die Komponenten der ersten und der zweiten Spektralklasse 
angehodren, so erscheinen sie unter Umstanden ausgesprochen blau und rot. 
Kine Regel tiber die Zugehorigkeit der Komponenten zu bestimmten Spektral- 
klassen hat sich erst kiirzlich feststellen lassen. Es scheint namlich, als ob 
meist die schwacheren (und daher weniger massigen) Komponenten der 
Systeme in ihrer Entwicklung (die hier entsprechend der Russellschen Theorie 
angenommen wird) weiter vorgeschritten sind als die helleren; bei Riesen- 
sternen gehort also die schwachere Komponente in der Regel einem ,,friiheren“, 
bei Zwergsternen einem ,,spateren‘‘ Spektraltypus an. 

Die Ermittelung der Radialgeschwindigkeiten der Doppelsterne 
nach dem Dopplerschen Prinzip ist von besonderer Wichtigkeit. Hat man 
namlich fiir eine Komponente eines Doppelsternpaares die in Kilometern 
ausgedriickte relative Geschwindigkeit im Visionsradius in bezug auf die 
andere Komponente ftir irgendeine Zeit bestimmt, so kann man (vgl. 
Seite 200), wenn die Bahnelemente aus mikrometrischen Messungen be- 
kannt sind, die absoluten Dimensionen der Bahn und damit auch die Par- 
allaxe sowie die Gesamtmasse des Systems berechnen. Wir kénnen also mit 
Sicherheit erwarten, daB wir auf diese Weise im Laufe der Zeit eine groBere 
Anzahl von Doppelsternparallaxen werden feststellen kénnen, die sich zum 
eroBen Teile der direkten Messung entziehen wiirden. Bisher ist, da teils 
die Bahnen der Doppelsterne, teils ihre relativen Radialgeschwindigkeiten 
noch nicht hinreichend genau bekannt sind, diese Methode nur auf wenige 
Systeme angewandt worden. Bei a Centauri fand Wright die relative 
Radialgeschwindigkeit der Komponenten zu 5.34km; daraus ergab sich 
unter Zugrundelegung der bekannten Bahnelemente die halbe groBe Achse 
zu 24.3 Sonnenweiten, die Parallaxe zu 0’’73, die Gesamtmasse zu 2.2 
Sonnenmassen, Resultate, die mit den oben auf andere Weise abgeleiteten 
in schénster Ubereinstimmung sind. Weitere Beispiele fiir diese Methode 
der Parallaxenbestimmung haben wir in dem Kapitel tiber die Sternparallaxen 
-kennen gelernt. 

In der Regel kann man nun bei den Doppelsternen wegen der Licht- 
schwiche der Begleiter nur die Radialgeschwindigkeit der helleren Kom- 
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ponente, nicht aber ihre Geschwindigkeit relativ zu der schwacheren messen. 
In diesem Falle kann man die Parallaxe des Systems nur dann berechnen, 
wenn man zugleich auch die scheinbare Bewegung der helleren Komponente 
um den Schwerpunkt des Systems ermittelt hat, wie dies z. B. bei Sirius, 
Procyon, ¢ Herculis geschehen ist. Die so gefundenen Parallaxen sind aber 
meist noch ziemlich unzuverlassig, da die zugrunde gelegten spektrogra- 
phischen Beobachtungen sich noch nicht iiber gentigend lange Zeiten er- 
strecken. Nur fiir e Hydrae hat Aitken nach diesem Prinzip die Parallaxe 
ziemlich sicher zu 0’'025 berechnen kénnen. Die Gesamtmasse der beiden 
Komponenten A und B dieses dreifachen Sternes ergibt sich zu 3.3 Sonnen- 
massen, und da das Massenverhaltnis (nach Seeliger) 0.9 ist, so sind die Einzel- 
massen von A und B 1.7 bzw. 1.6 Sonnenmassen. 

Spektroskopische Doppelsterne. Bei Gelegenheit seiner ersten 
Versuche, Radialgeschwindigkeiten zu messen, machte Vogel schon im Jahre 
1873 darauf aufmerksam, daB bei dem veranderlichen Stern Algol (s. Ab- 
schnitt 6), dessen regelmaBige Lichtkurve es nahe legte, die Ursache der 
Veranderlichkeit in einer zeitweisen Verfinsterung durch einen umlaufenden 
Korper zu suchen, eine periodische Linienverschiebung im Spektrum des 
hellen Korpers zu erwarten sei. Aus der Lichtkurve ging namlich hervor, 
da der verdunkelnde Kérper an Volumen und daher wahrscheinlich auch 
an Masse von dem leuchtenden nicht sehr verschieden sein kénne, daB dem- 
nach der zwischen beiden Koérpern gelegene Schwerpunkt des Systems noch 
auBerhalb des hellen Korpers liegen und letzterer daher eine merkbare Be- 
wegung um diesen Schwerpunkt ausfiihren miisse. Spater sind von Pickering 
aus den Lichtverhaltnissen im Minimum und Maximum die Elemente des 
Doppelsternes abgeleitet worden. Es ergab sich hierbei ein so geringer Ab- 
stand der beiden Kérper, daS man in die Stabilitat eines solchen Systems 
Zweifel setzte und anderweitige Erklarungen zu suchen bestrebt war. 

Erst durch die im vorigen Abschnitt besprochene spektrographische 
Methode zur Ermittlung der Radialbewegungen der Fixsterne war es Vogel 
im Jahre 1890 méglich, den Nachweis fiir die Richtigkeit der friiheren Ansicht 
zu erbringen, die Doppelsternnatur Algols und damit gleichzeitig simtlicher 
Veranderlichen vom Algoltypus nachzuweisen. 

Ks ist nun ohne weiteres einleuchtend, da8 solche Doppelsterne wie 
Algol fiir uns nur dann Veranderliche sind, wenn ihre Bahnebene nahe durch 
unsere Erde geht, so daB totale oder teilweise Bedeckungen der einen Kom- 
ponente durch die andere stattfinden. Fallt die Bahnebene nicht nahezu 
in den Visionsradius, gehen also die Kérper aneinander vorbei, ohne sich 
zu bedecken, so ist ein Lichtwechsel ausgeschlossen. Dieser Fall ist aber 
der wahrscheinlichere, und so konnte man schlieBen, da8 sich auch unter 
den scheinbar einfachen Sternen von konstanter Helligkeit noch manche 
enge Doppelsterne befinden wiirden. Diese werden sich nur durch periodische 
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Anderungen der Radialgeschwindigkeit bzw. die dadurch bedingten peri- 
odischen Verschiebungen der Linien ihrer Spektren als Doppelsterne zu er- 
kennen geben; sie werden daher spektroskopische Doppelsterne genannt. In 
der Tat ist es gelungen, sehr viele solcher Systeme aufzufinden. 

Auf der Sternwarte des Harvard College waren nahe zu derselben Zeit, 
als die Feststellung der Doppelsternnatur Algols gelang, auf Pickerings Ver- 
anlassung photographische Aufnahmen der Spektra von einer groBen An- 
zahl von Sternen gemacht worden, deren Untersuchung zur Entdeckung 
einer besonderen Art von spektroskopischen Doppelsternen fiihrte, die sich 
dadurch bemerkbar machen, da zeitweise eine Verdoppelung der Linien 
des Spektrums auftritt. Sind namlich beide Komponenten eines engen Doppel- 
sternes hell, und fallt der Visionsradius nahezu in die Bahnebene des Systems, 
so wird, unter Annahme einer Kreisbahn, die eine Komponente sich dann 
am starksten auf die Erde zu bewegen, die andere gleichzeitig sich von der 
Erde fort bewegen, wenn die Verbindungslinie beider Komponenten senk- 
recht zum Visionsradius steht. Die Linien des Spektrums der einen Kom- 
ponente werden nach Violett, die der anderen nach Rot verschoben er- 
scheinen, und wenn die Spektra beider Sterne gleich sind, erscheint an der 
Stelle jeder Linie eine Doppellinie; aus der Distanz der Komponenten. der 
Doppellinien lassen sich die relativen Radialgeschwindigkeiten der Kérper 
in ihrer Bahn ohne weiteres bestimmen. F allt jedoch die Verbindungslinie 
der Komponenten mit der Gesichtslinie zusammen, so fallen auch die Spektra 
beider Kérper genau aufeinander, und die Linien erscheinen einfach. Bei 
elliptischen Bahnen werden diese Verhaltnisse weniger leicht tibersichtlich. 

Nur bei derartig zusammengesetzten Systemen ist es modglich, Be- 
wegungsbestimmungen durch bloBe Aufnahmen von Spektren ohne Vergleich- 
spektren auszufiihren, und die Sterne ¢! Ursae majoris (die hellere Kompo- 
nente dieses visuellen Doppelsternes) und # Aurigae wurden auf dem 
Harvard-Observatorium an der periodischen Linienverdoppelung als Doppel- 
sterne erkannt. Ein Auflésen dieser Sterne in Doppelsterne durch direkte 
Beobachtungen ist selbst mit den machtigsten Instrumenten der Gegenwart 
ganz ausgeschlossen. Die Ankiindigung, da ¢1 Ursae majoris ein spektro- 
skopischer Doppelstern sei, erfolgte noch etwas friiher als die gleiche An- 
kiindigung in betreff des Algol, so daB ¢1 Ursae majoris der erste bekannte 
spektroskopische Doppelstern ist. Bemerkenswert ist die Tatsache, daB 
ct und ¢? Ursae majoris zusammen auch den ersten bekannten visuellen 
Doppelstern bilden. 

Auf die ersten Entdeckungen spektroskopischer Doppelsterne folgte 
nach einigen Jahren, namentlich durch die Untersuchungen der Astronomen 
der Lick-Sternwarte, die Auffindung einer groBen Zahl von solchen Systemen, 
und gegenwartig ist durch die Bemiihungen verschiedener Institute, die 
sich mit spektrographischen Bestimmungen der Radialgeschwindigkeiten 
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der Sterne befassen, die Zahl der bekannten spektroskopischen Doppelsterne 
auf beinahe 1000 angewachsen. Nach der Ansicht von Campbell, die er auf 
Grund der bisher gemachten Erfahrungen gewonnen hat, diirfte sich schlieB- 
lich mindestens jeder dritte Stern als spektroskopischer Doppelstern heraus- 
stellen. Wenn man bedenkt, daS bei der spektroskopischen Methode der 
Betrag der Verschiebung der Spektrallinien durch Bahnbewegung um so 
geringer sein wird, je kleiner der Winkel (2) ist, den der Visionsradius mit 
der Senkrechten auf der Bahnebene einschlieBt, und dab diese Methode ganz 
versagt, wenn der Visionsradius senkrecht auf der Bahnebene steht (7 = 0), 
so muB8 uns die groBe Zahl von spektroskopischen Doppelsternen, die pro- 
zentual noch weit gréBer ist als die der visuellen Doppelsterne, in Erstaunen 
versetzen. Aus der Tabelle auf Seite 599ff. ist zu ersehen, welche von den 
Sternen bis zur dritten GréBe spektroskopisch doppelt sind. 

Um die Bahnelemente eines spektroskopischen Doppelsternes berechnen 
zu kénnen, ist es erforderlich, daf man iiber eine gréBere Anzahl von be- 
obachteten Werten der Radialgeschwindigkeit verfiigt, die sich moglichst 
eleichmaBig tiber die ganze Bahn des Sternes verteilen. Der ersten Bahn- 
bestimmung wird zumeist eine elegante Rechnungsmethode zugrunde gelegt, 
die von Lehmann-Filhés erdacht worden ist. Es ist aber nicht méglich, alle 
Elemente der Ellipse, die der Stern beschreibt, zu ermitteln. Man kann 
vielmehr nur die Periode P, die Zeit 7 des Durchganges durch das Peri- 
astron, die Exzentrizitat e und den Abstand w des Periastrons vom Knoten?) 
finden, wahrend sich, da man nicht die Bewegung selbst, sondern nur ihre 
Projektion auf den Visionsradius messen kann, die Neigung 7, die Lange des 
Knotens 8 und die halbe groBe Achse a nicht angeben lassen. Wohl aber 
kann man die GréBe a sin 7, d. h. die Projektion der halben groBen Achse 
auf den Visionsradius, in linearem MaBe (Kilometern) berechnen. Fiir den 
speziellen Fall der Algol-Veranderlichen fallt der Visionsradius sehr nahe 
in die Bahnebene, und die Neigung 7 kann aus der Lichtkurve berechnet 
werden, so daB also in diesem Falle die Dimensionen der Bahn bekannt werden. 

Fiir fast 200 spektroskopische Doppelsterne sind die Bahnelemente 
bereits ermittelt worden. Wir kénnen hier nicht alle diese Bahnen anfiihren, 
sondern beschranken uns in der folgenden Tabelle auf diejenigen spektro- 
skopischen Doppelsterne, welche heller als von der GréBe 4.5 sind. Auch von 
diesen lassen wir einige weg, deren Bahnen noch zweifelhaft sind, und ebenso 
geben wir hier auch nicht die Bahnelemente derjenigen Sterne an, welche 
zugleich Veranderliche der 6 Cephei- oder € Geminorum- Klasse sind, da von 
diesen interessanten Objekten im nachsten Abschnitt noch des Naheren 
die Rede sein wird. Die Systeme in der Tabelle sind alphabetisch nach Stern- 

1) Bei spektroskopischen Doppelsternen versteht man unter q@ stets den Abstand 


des Periastrons vom aufsteigenden Knoten, d. h. demjenigen, in welchem sich der Stern 
vom Beobachter fort beweet. 
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bildern geordnet. Das Element 7 lassen wir, als hier kein Interesse bietend, 
weg, dagegen fithren wir die Gesamtamplitude 2K der Radialgeschwindig- 
keit (d. h. die Differenz zwischen den beiden extremen Werten, die die Ra- 
dialgeschwindigkeit des Sternes infolge der Bahnbewegung annimmt) und 
die Spektralklasse mit an. Fiir die GréBe a sin 7 ist als Einheit eine Strecke 
von 1 000 000 km gewahlt. Ferner geben wir noch, wie es bei der Mitteilung 
von Bahnelementen spektroskopischer Doppelsterne iiblich ist, die Radial- 
geschwindigkeit y des Schwerpunktes des Systems an, die konstant sein muB, 
wenn nicht ein dritter Korper die Bewegung des Doppelsternpaares beeinfluBt. 

Bei einem Teile der Systeme sind, wie wir es schon oben fiir 6 Aurigae 
und ¢1 Ursae majoris erwahnt haben, die Spektra beider Komponenten sicht- 
bar. Man kann dann die Bahnelemente beider (mit I und II bezeichneten) 
Komponenten berechnen, die natiirlich dieselbe Periode und dieselbe Exzen- 
trizitat haben miissen, wahrend sich die wm um 180° unterscheiden. Da in 
vielen von diesen Fallen das Spektrum der einen Komponente wesentlich 
heller ist als das der zweiten, so wird auf den Spektrogrammen das letztere 
durch das Spektrum der ersten Komponente stark tiberstrahlt, und die der 
schwacheren Komponente angehérenden Linien sind dann nur undeutlich 
sichtbar und schwierig zu messen. Alle in der Tabelle gegebenen Bahnen 
sind auf den Schwerpunkt des betreffenden Systems bezogen, es sind also, 
im Gegensatz zu den visuellen Doppelsternen, nicht relative Bahnen. 


Bahnelemente spektroskopischer Doppelsterne. 
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a Carinae B3 Ga Aaa On om kO elomimel Lo 2,0) | He Ds Curtis 

in . G5 | 195.32|+4+25| 50/0.0 | — | 66.9 | Wilson u. Huffer 
y Centauri B2 2.63; + 9| 41} 0.00} — 0.75 | R. E. Wilson 
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Stern Spektr. Ie | y 2K e (0) @ sini Berechner 
d km km 0 
6 Columbae G5 | 870 —= 6) 22 71/0:67 4) 115) | 976 | Ro Es Walsonsu: 
Huffer % 
a Coronae bor. A 17.36 On ZONKO SOR eat 7.7 | Jordan 
320? Cygni G5 | 1170 —— 145) 2334) ONS E281 263221) Je ba Cannon 
Bp Doradus F5 9.84 OO San OL8nle le 2.1] R. E. Wilson 
a Draconis A 51.38 |—17| 92 |0.88) 19] 30.2] Harper 
oe Hi Ly 3.07;— 8] 47 | 0.01) 126 1.0] H. D. Curtis 
y + F8 281.8 | + 32/ 385 | 0.42 | 119 | 62.0] Wright 
v4 Eridani IJ B9 5.01 | 18} 128 10.01 | 124 4.4} Paddock 
ae alll B9 — 130 | — | 304 4.5 F 
o Geminorum A 2.93|}— 1] 64] 0.01 | 102 den |) Ele). Curtis 
a q A} 9292/4 6] 27|0.50| 265!) 1.5 5 
o Ps K 19.60 | + 46| 68 | 0.02 | 330 9.2 | Harper 
1 _ G5 9.59 | + 20} 23 | 0.21 | 208 1.5] R. K. Young 
B Herculis K 410.6 |— 26] 26]0.55] 25) 60.3) Plummer 
E ss i A 4.02 | — 24} 141 | 0.02 | 180 3.9 | Baker 
euit A = nae | DDA eee SOM EGON ome 
é Hydrae F8 | 5588 + 37] 17 /|0.65)| 90 | 493 Aitken 
o Leonis I F5 14.50 | + 27] 108 | 0.0 — 10.8 | Plummer 
Ay alt A — — |126); — | — | 126 5 
f Lyrae B2p| 12.91) — 21] 369/0.02| 0) 32.8] R..H. Curtiss 
eta F 4.30 | —26| 102 | 0.00] — | 3.0] Jordan 
6 Orionis Bl 5.73 | + 20| 202 | 0.10 | 359 7.9 | R. H. Curtiss 
Teen Bl 7.99 | var. | 290 | 0.02 | 42 | 15.9] Adams [ Baker 
la WI 306 | — | 222 | 16.8] Schlesinger u. 
L . Oe 5 29.14 | + 22) 227 | 0.74 | 112 | 30.6] Plaskett u. Harper 
pets B2 | 1813 | +22] 68/060) 2] 49.3] Harper 
TGs B3 9.52 | + 23) 52 | 0.03 | 152 3.4 | Baker 
a ,, B3 3.70 | + 24) 116/00 | — | 29| Lee 
a Pavonis B3 11.75) + 2) 16} 0.01 | 225 1.2 | H. D. Curtis 
 Pegasi G 818.0 | + 4) 28 | 0.15 6 | 157.8 | Campbell u. 
Crawford 
pice F5 | 1021/— 4] 96]0.01/| 252| 6.7] H. D. Curtis 
eS FO 5.97] var. | 830.03) var.| 3.4] Henroteau 
Bp Persei B8 2.87 | var. | 8110.05) 21] 1.6] Schlesinger u. 
R. H. Curtiss 
Wea G 284 + 8} 41 | 0.06 | 302 | 80.0] J. B. Cannon 
Ooe eal Bl 4,42 | + 18} 224 | 0.00| — 6.8 | Jordan 
wey] Bier E8008 2 ae er Oa) meee 
a Phoenicis K_ | 8880 +76} 12 | 0.82) 20 | 308.0} Lunt 
y es K5 193.79 | + 26) 32 | 0.01) 267 | 42.1] R. E. Wilson 
o Puppis K5 | 257.8 | + 87] 37 | 0.17) 349 | 64.8 a 
# Sagittarii B38 PA te aL BOM) 0.5] R. E. Wilson u. 
Huffer 
B Scorpui I Bl 6.83 | — 11) 251 | 0.27) 20) 11.4] Daniel u. Schle- 
singer 
Il Bl — — | 394! — | 200! 17.8 
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Stern Spektr P y | 2k e o a sin 7 Berechner 
d km km 0 
& Serpentis Ab 2.29 | — 43 | 389 |0.00| — 0.6 | R. K. Young 
¢ Tauri B3 138 +16; 30/018) 10] 27.9 | Adams 
Oo ,, Ad 140.70 | + 43] 541|0.72| 54) 37.5 | Plaskett 
Avot B3 SOOM one ROOGsme tS 3.1 | Schlesinger 
15 Oe Bd 1.50} +14] 89 | 0.09 | 248 0.9 | Parker 
di aeaeel A3 3.57 | + 380) 142 | 0.05 0 3.5 | Harper 
ae lil 8020s 380 7.4 €. 
a Trianguli F5 eS | ales ||) ae) TBS 0.29 * 
é Ursae majoris | Ap | 1520 — 12 710.31} 56) 69.4 | Ludendorif 
(ae if A 20.54 | — 10} 188 | 0.54) 104) 16.4 | Hadley 
S Il A — SSS C4 al 164 3 
€ Ursae minoris G5 39.48 | —11| 64/0/01 | 359 | 173 | Plaskett 
x Velorum B38 TCG eS e2 Ose O Ose OGM Toon [elle ae Cuntis 
p ss I F2 10.21; + 19; 85 | 0.54) 185 5.0 | Sanford 
- II 1045 == » 6.1 ¥ 
a Virginis I B2 4.01] + 2/| 252 | 0.10 | 328 6.9 | Baker 
- I B2 — == | ABI ee) AS) Path 3 
tae A 71.9 0} 54 | 0.25 | 180 | 25.3 | Ichinohe 
é Volantis | Bd 14.17 | + 10| 183 | 0.00} — 13.0 | Sanford 


An die vorstehende Tabelle sollen nun noch einige Bemerkungen gekniipft 
und es sollen besonders interessante Systeme naiher besprochen werden. 

fb Aurigae und € Ursae majoris gehoren zu den Systemen, bei denen 
beide Komponenten gleich hell sind und dasselbe Spektrum (A) besitzen, 
so daB, wie oben bemerkt, infolge der Bahnbewegung Linienverdoppelung 
in den Spektren auftritt. Fig. 206 gibt in Potsdam ausgefiihrte Aufnahmen 
des Spektrums von f Aurigae wieder. Da die Periode 4° betragt und die Bahn 
kreisférmig ist, sind die Linien an aufeinander folgenden Tagen abwech- 
selnd doppelt und einfach. 

Der spektroskopische Doppelstern ¢1 Ursae majoris ist die hellere Kom- 
ponente des visuellen Doppelsternes ¢ Ursae majoris (Mizar), dessen Umlaufszeit 
jedenfalls Tausende von Jahren betragt. Auch die schwachere Komponente 
(C2) hat sich als spektroskopischer Doppelstern erwiesen, das ganze System ist 
also ein vierfaches. Ebenso ist auch der dem Mizar nahe stehende und mit ihm 
gleiche Eigenbewegung besitzende Alkor ein spektroskopischer Doppelstern. 

Wie C1 Ursae majoris und f Aurigae, so ist auch a Virginis (P = 4°01) 
einer von den Sternen, in deren Spektrum Linienverdoppelungen eintreten. 
Hier ist aber die eine Komponente wesentlich schwacher als die andere. 
Fig. 207 gibt eine graphische Darstellung der Radialgeschwindigkeiten beider 
Komponenten dieses Systems wahrend eines Umlaufes nach den Beobach- 
tungen von Baker auf dem Allegheny-Observatorium. Die kleinen Kreise 
entsprechen den beobachteten, die Kurven den mit den (in der Tabelle 
angegebenen) Elementen berechneten Werten der Radialgeschwindigkeit. Die 
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Kurve mit der kleineren Amplitude stellt die Bewegung der Komponente I, 
die andere die der Komponente II dar. Da die Exzentrizitit klein ist, so 
sind die Kurven nur wenig von Sinus-Kurven verschieden. Die Beobach- 
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Fig. 207. Geschwindigkeitskurve von q@ Virginis. 


tungen sind in verschiedenen Umlaufen gemacht und mit Hilfe des Perioden- 
wertes auf denselben Umlauf reduziert. 
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Fig. 208. Geschwindigkeitskurve von a? Geminorum. 


Als Beispiel fiir die Geschwindigkeitskurve eines Sternes, bei welchem 
nur eine Komponente im Spektrum sichtbar ist, geben wir die von a? Gemi- 
norum (P = 9422) nach Beobachtungen auf der Lick-Sternwarte (Fig. 208). 
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Dieses System besitzt eine groBe Exzentrizitat. Die gestrichelte horizontale 
Linie entspricht der Radialgeschwindigkeit y des Schwerpunktes. a? Gemi- 
norum bildet zusammen mit a! Geminorum, der auch ein spektroskopischer 
Doppelstern ist, den schénen visuellen Doppelstern a Geminorum (Castor), 
dessen Umlaufszeit etwa 300 Jahre betrigt, und dessen Elemente daher 
noch nicht genau bestimmt werden kénnen. Zu dem System gehért noch 
ein schwacher Begleiter in 73’’ Distanz, der gleichfalls ein spektroskopischer 
Doppelstern ist. 

B Lyrae. Das Spektrum dieses verinderlichen Sternes besteht aus hellen 
und dunklen Linien auf kontinuierlichem Grunde, die wahrend des Licht- 
wechsels sehr komplizierte, noch nicht befriedigend erklarte Anderungen 
ihrer Lage und ihres Aussehens erleiden. Die angegebene Bahn ist aus den 
Verschiebungen gewisser Absorptionslinien abgeleitet. Nahere Angaben tiber 
diesen Stern finden sich im folgenden Abschnitt. : 

Im allgemeinen lassen sich die in den Spektren der spektroskopischen 
Doppelsterne beobachteten Linienverschiebungen durch eine ungestorte 
elliptische Bahnbewegung vollstandig darstellen. Es gibt aber einige Falle, 
in denen man gezwungen ist, anzunehmen, daB zu dem betreffenden System 
noch ein dritter Kérper gehért, der jene rein elliptische Bahnbewegung stort. 
Am einfachsten ist hier die Sachlage bei den Systemen 7 Orionis, 6 Persei, 
* Pegasi und 13 Ceti. Bei diesen beschreibt der Schwerpunkt des Doppel- 
sternsystems wiederum eine Bahn, und seine Radialgeschwindigkeit ist 
daher variabel. Die Elemente der Bahn des Schwerpunktes von f Persei 
sind P= 633°, y= +4km, 2K = 16km, e= 0.0, asin? = 71 000000 km 
(nach Belopolsky). Bei 7» Orionis sind die Elemente der Bahnbewegung 
des Schwerpunktes noch unbekannt. x Pegasi endlich ist ein visueller Doppel- 
stern von 11 Jahren Umlaufszeit, dessen Elemente wir S. 614 angefiihrt 
haben. Die eine Komponente ist ein spektroskopischer Doppelstern von 
6° Periode, bei welchem die Veranderlichkeit der. Schwerpunktsbewegung 
durch den Umlauf um den Schwerpunkt des visuellen Systems zustande 
kommt; auBerdem zeigt sich in dem spektroskopischen System eine starke 
Drehung der Apsidenlinie infolge der Anziehung der zweiten visuellen Kom- 
ponente des Gesamtsystems. Ahnlich liegen die Verhaltnisse bei 13 Ceti. 

In allen diesen Fallen beschreibt ein enger Doppelstern von sehr kurzer 
Umlaufszeit eine weite Bahn von relativ langer Umlaufszeit um den Schwer- 
punkt des Gesamtsystems. Etwas anders ist die Sachlage bei 2 Tauri; bei 
diesem Sterne ist eine Veranderlichkeit der Geschwindigkeit des Schwer- 
punktes bisher nicht festgestellt worden, aber tiber die elliptische Bahn- 
bewegung von 4° Periode lagert sich nach Schlesinger eine Stérung mit einer 
Periode von 34°6, die Abweichungen bis zu 10km nach beiden Seiten in 
der Radialgeschwindigkeit hervorruft. Auch in diesem System mu8B man 
wohl eine dritte Komponente als vorhanden annehmen. Ganz unerklarlich 
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sind die in den Systemen 6 Canis majoris, 6 Ursae majoris, 12 Lacertae, 
B Cephei, o Scorpii und einigen anderen beobachteten starken Anderungen 
der Bahnelemente, und zwar besonders (auBer bei o Scorpii) der Amplitude: 
2K der Radialgeschwindigkeiten. Es handelt sich hier um Sterne, deren 
Perioden nur einen Bruchteil des Tages betragen. Man bezeichnet diese Sterne 
als solche des 6 Canis majoris-Typus. Sehr kompliziert sind ferner die bei 
y Persei beobachteten Erscheinungen; hier erleiden die helle Rander besitzen- 
den Wasserstofflinien andere Verschiebungen als andere, meist sehr schwache 
Absorptionslinien. Die Anderungen der Lage der Wasserstofflinien, deren 
Periode 127" betragt, lassen sich auch nicht angenahert durch eine elliptische 
Bahnbewegung erklaren und sind noch dazu, wie zuerst von Ludendorff 
bemerkt wurde, in verschiedenen Umlaufsperioden nicht immer dieselben. 
Man kann bei den zuletzt genannten Sternen, denen sich noch einige andere 
(z. B. B Orionis mit veranderlicher Amplitude) anreihen lieBen, keine bestimm- 
ten Bahnelemente angeben, und sie sind daher auch nicht in unsere Tabelle 
aufgenommen. Es fehlt in diesen Fallen noch durchaus an einer befriedigen- 
den Deutung der Beobachtungsergebnisse. Wir wissen nicht einmal, ob es 
geniigt, in jenen Systemen einen dritten Korper anzunehmen, der die ellip- 
tische Bewegung stort, oder ob man etwa noch andere, die Lage der Linien 
beeinflussende unbekannte Faktoren in Rechnung ziehen muB. 

In ahnlicher UngewiSheit befindet man sich auch einer Erscheinung 
gegentiber, die man bei einer Reihe von Sternen der Spektralklassen Oe 
und B beobachtet hat. Es treten namlich bei vielen Helium-Sternen die 
Linien H und K des Kalziums als schwache, scharfe Absorptionslinien auf, 
wahrend die iibrigen Linien (hauptsachlich des Wasserstoffs und des Heliums) 
breit und verwaschen sind. Merkwiirdigerweise machen nun jene beiden 
Linien H und K die durch die Bahnbewegung verursachten Verschiebungen 
der iibrigen Linien nicht mit, sondern sie behalten entweder eine konstante 
Lage (z. B. bei 6 Orionis, o Persei), oder sie erleiden nur Verschiebungen 
von viel geringerem Betrage, aber in derselben Periode wie die letzteren 
(z. B. bei x Aurigae, Boss 46). Hartmann, der zuerst bei 6 Orionis auf diese 
Erscheinung aufmerksam wurde, nahm an, da sich zwischen uns und 
6 Orionis im Weltraum eine Kalziumwolke befinde, die die Kalzium-Ab- 
sorption im Spektrum des Sternes erzeuge. Diese Hypothese geniigt aber 
nicht fiir diejenigen Fialle, in denen die Lage der Linien H und K kleine Schwan- 
kungen erleidet, und man neigt daher gegenwartig mehr zu der Ansicht, 
daB die betreffenden Systeme von weiten Atmospharen eingehillt sind, in 
denen jene Linien entstehen. Aber auch diese Hypothese vermag nicht, 
alle beobachteten Tatsachen zu erkléren, namentlich nicht die in einigen 
Fallen festgestellten Verschiedenheiten in den Werten der Schwerpunkts- 
geschwindigkeiten, die sich aus der Lage der Linien H und K einerseits und 
der der tibrigen Linien andererseits ergeben. In einigen Systemen (z. B. 6 Scor- 
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pii, 6 Orionis) zeigen iibrigens die D-Linien des Natriums ein ahnliches Ver- 
halten wie die Linien H und K. 

Mit der Statistik und der allgemeinen Diskussion der Eigenschaften der 
spektroskopischen Doppelsterne haben sich besonders Campbell, Luden- 
dorff sowie Schlesinger und Baker beschaftigt. Die wichtigsten Ergebnisse 
dariiber sollen hier kurz dargelegt werden. 

Die Umlaufszeiten der spektroskopischen Doppelsterne variieren in 
sehr weiten Grenzen; die Sterne vom # Canis majoris-Typus besitzen Pe- 
rioden von Bruchteilen des Tages, a Phoenicis hat dagegen eine Umlaufs- 
zeit von iiber 10 Jahren, die sogar betrachtlich langer ist als die von 6 Equulei, 
der unter den visuellen Doppelsternen, soweit bisher bekannt, die ktirzeste 
Periode (5.7 Jahre) hat. Die Komponenten von 6 Equulei kénnen im Spek- 
trographen nicht mehr getrennt werden, ihre Spektra lagern sich tiberein- 
ander; man kann also 6 Equulei auch als spektroskopischen Doppelstern 
betrachten. Bei « Hydrae, dessen Periode 15.3 Jahre betragt, ist die Bahn 
von Aitken sowohl aus mikrometrischen Messungen, als auch aus spektro- 
graphischen Beobachtungen bestimmt worden. Aus dem Gesagten geht her- 
vor, daB eine scharfe Grenze zwischen spektroskopischen und visuellen 
Doppelsternen nicht gezogen werden kann. Bei den spektroskopischen Doppel- 
sternen der Spektralklassen B, A und F sind kurze Perioden weit haufiger 
als bei denen der Klassen G und K, und entsprechend besitzen die letzteren 
durchschnittlich weit ausgedehntere Bahnen als erstere. 

Die Amplituden 2K der Radialgeschwindigkeiten der helleren Kom- 
ponenten der spektroskopischen Doppelsterne sind zum Teil sehr groB. Z. B. 
ist 2K bei o Aquilae, 29 Canis majoris, Y Cygni, 6 Lyrae, U Ophiuchi, B.D. 
6° 1309 und Boss 46 gréBer als 300 km. Die gréBte bisher bekannte Amplitude 
ist die von Y Cygni (446 km); die von V Puppis diirfte noch gréBer sein. 

Die Exzentrizitaéten sind im Durchschnitt wesentlich kleiner als 
bei den visuellen Doppelsternen, doch kommen auch sehr groBe vor (8 Arietis 
mit e= 0.88). Es zeigt sich, daB die Systeme mit langer Periode durchschnitt- 
lich gré8ere Exzentrizitaten besitzen als die mit kurzer Periode; ein ent- 
sprechendes Verhalten ist auch bei den visuellen Doppelsternen angedeutet. 

Die Massen der spektroskopischen Doppelsterne lassen sich aus den 
Werten der Radialgeschwindigkeit allein nicht berechnen. Ist jedoch die 
Bewegung jeder der beiden Komponenten in bezug auf den Schwerpunkt 
bekannt, so kann man das Massenverhaltnis beider Komponenten finden, 
und nicht nur dieses, sondern man kann auch die GréBen m, sin? 7 bzw. 
m, sin?z angeben, wo m, und m, die Massen der beiden Komponenten in 
Einheiten der Sonnenmasse sind und 7 die Neigung der Bahn bedeutet. Nun 
ist 7, wie wir sahen, auSer bei Algolsternen unbekannt, und wir kénnen daher 
die Massen selbst nicht bestimmen. Da aber sin* 7 stets kleiner als Eins ist, 
so stellen die GroBen m, sin? 7 und mz, sin? 7 Minimalwerte der Massen dar, 
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In der folgenden Tafel geben wir diese Minimalwerte fiir diejenigen Systeme, 
fiir welche sie bekannt sind; fiir die mit * bezeichneten Algol-Sterne sind m, 
und mg, selbst gegeben. 


Stern | Spektr. my, sin? i | mz sin® i Stern | Spektr. | mi sin? 7 | meg sin? i 
| | 
Boss 6142 | Oe | 185 | 12.7 | C1 Ursae maj. : A i424 16 
B.D. 61309 | Oe5| 756 | 63.3 | Boss 5173 ees 2.3 21 
n Orionis (eB iy ilea 1G a tere Cleg we. jn ik oe 14 
o Persei Po Br 5.4 | 88 | TXHereulis* | AY] 2.0 1.8 
6 Scorpii BAH TO 8) 28:8 b Persei fe ee 0.9 0.2 
Y Cygni* | B2 |.166 | 15.3 .| 65/Ursae maj, | A2 OA | O41 
y Orionis B2.| 55 | 42 | Boss 2484 pA Osi 1 bea ob dee 
a Virginis | B2 9.6 | 5.8 | TVCassiopejae* | A2 2.0 12 
y Andromedae | B38 | 15 | 11 | 108 Hereulis | A3| 17 12 
U Coronae bor.* | B38 | 43 | 16 | 2 Sagittae aes = 68 0.7 
57 Cygni B38 18 LY d Tauri eae 2.7 1.3 
u Herculis* SETI || CueCo)e ea] 3 eS) gz Cassiopejae | Abd 1.4 1.3 
Z Vulpeculae* B38 | 5.2 | 24> | d? Virginis EAD AG se esos 
H. R. 8808 | B38} 2.8 2.3 | Boss 1646 LP ecAvterla e 1.9 
o Aquilae | BB | 58 | 44 | Boss 4423 F 0.9 0.8 
2 Lacertae | -B5 |- 09 1-07 | Boss 5591 F 1.2 1.2 
U Ophiuchi* = BB | 5.3 4.7 | 205 Draconis er ane Be 1.5 
RS Vulpeculae*| BS | 5.3 | 16 |Z Herculis* | F2 | 15 13 
v* Eridani B9 OG OES p Velorum | F2 0.3 0.2 
RX Herculis* | B9} 09 | 0.9 | Boss 373 Peles aiemtce ile 
% Aquilae i an 0.5 | 04 | 4d Bootis pope tbe 13 
B Aurigae* | VAL | =e | 28) eo Leouis ns aan es 11 
40 Aurigae peti ee as be Beasea 02 F5 0.5 0.4 
50 Draconis | A 10 | 0.9 | Boss 5026 F5 10. Gia 
é Herculis eee. 16 | 1.0 | W Ursaecmaj.* | F8 Os. be 0:5 
136 Tauri Ala 10:6 0.4 | a Aurigae | G jeer tit 0) 


Diese Zusammenstellung lehrt sofort, dab die Heliumsterne (Klasse B) 
durchschnittlich gréBere Massen haben als die tibrigen. Auch in einigen 
anderen Fallen, in denen man durch Messung der relativen Radialgeschwindig- 
keiten beider Komponenten die Minimalwerte der Gesamtmasse festgestellt 
hat, bestatigt sich diese Regel. So ist der Minimalwert der Gesamtmasse 
bei den Helium-Sternen V Puppis 33, uw! Scorpii und ¢ Centauri16 Sonnen- 
massen. Die Masse von B.D. 691309 (s. Tabelle) ist die groBte, die man bisher 
bei einem Sterne konstatiert hat; auch bei 29 Canis majoris (Oe) ist 
eine schr groBe Masse anzunehmen (mindestens 40 Sonnenmassen). Bei den 
spektroskopischen Doppelsternen hat nach der bisherigen Erfahrung die 
lichtschwachere der beiden Komponenten die kleinere Masse, wie es auch 
bei den visuellen Doppelsternen in der Regel zutrifft. 

Kann man nur die Bewegung einer einzigen Komponente in bezug 
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auf den Schwerpunkt ermitteln, wie es bei allen Systemen der Fall ist, bei 
denen nur das Spektrum einer Komponente zu sehen ist, so kann nur eine 
verwickelte Beziehung zwischen den beiden Massen und der Neigung ab- 
veleitet werden!). Diese Beziehung liefert jedoch nach den Untersuchungen von 
Ludendorff deutliche Anzeichen dafiir, daB die den Spektralklassen BO bis 
Bd angehorigen spektroskopischen Doppelsterne durchschnittlich etwa 1.7mal 
so groBe Massen haben als die der Klassen B8 und B9, 2.5mal so grofe als 
die der Klasse A und 4mal so groBe als die der Klasse F. Dieser Befund 
bestiatigt den oben aus der Tabelle gezogenen Schlu8 hinsichtlich der groBen 
Massen der Helium-Sterne. Vorausgesetzt ist allerdings, daB die Bahnneigung 
durchschnittlich fiir die verschiedenen Spektralklassen dieselbe ist, und ebenso 
das Massenverhaltnis m,:m,, Annahmen, welche wahrscheinlich erfullt sein 
diirften. Die Massen der der Klasse Oe angehérigen Systeme scheinen durch- 
schnittlich noch gréBer zu sein als die der B-Sterne. Fiir die G-, K- und M- 
Sterne lassen sich noch keine sicheren Ergebnisse ableiten. 

Die Massen, die wir friither (S. 616) fiir eine Reihe von meist der zweiten 
Spektralklasse angehérigen visuellen Doppelsterne gefunden haben, sind 
durchaus von derselben GroBenordnung wie die fiir die spektroskopischen 
Doppelsterne der Klassen A und F sich ergebenden Massen. 

Uber die Entstehung der Doppelsterne sind wir noch sehr im 
Unklaren, wie dies bei allen Fragen der Kosmogonie der Fall ist. Nach einer 
Theorie, die sich vieler Anhanger erfreut, sollen die Doppelsterne durch Tei- 
lung urspriinglich einfacher Himmelskérper entstanden sein. Die durch die 
Ausstrahlung verursachte Kontraktion eines solchen Himmelskérpers ver- 
anlabt eine Beschleunigung der Rotation, durch welche die anfangliche Kugel- 
gestalt desselben zuerst in ein abgeplattetes Rotationsellipsoid, dann in ein 
dreiachsiges Ellipsoid und schlieBlich nach Poincaré in eine birnenformige 
Gleichgewichtsfigur (Apioid) tibergefiihrt wird. Das Apioid teilt sich endlich 
bei noch weiterer Zunahme der Drehungsgeschwindigkeit in zwei Teile von 
derselben GréBenordnung, die nun den Doppelstern bilden. Durch Gezeiten- 
wirkungen dehnt sich alsdann im Laufe der Zeit die anfanglich sehr enge 
Bahn des Doppelsternsystems bis zu einer gewissen Grenze unter gleichzeitiger 
Zunahme der Exzentrizitét immer weiter aus, so daB der Zusammenhang 
zwischen Lange der Periode und GroBe der Exzentrizitat, sowie zwischen der 
Ausdebnung der Bahn und dem Spektraltypus verstandlich ist. Moulton und 
Russell haben indessen gezeigt, daB die Gezeitenwirkungen nicht ausreichen, 
um die Umlaufszeit eines Doppelsternes von wenigen Tagen in eine solche 
von vielen Jahren umzuwandeln. Dazu ist vielmehr die Einwirkung auBerer 
Krafte notwendig, und Jeans ist der Ansicht, daB es zufallige Annaherungen 


1 3 
1) Namlich die GréBe f = ( _ (m, + mg) sin? 74, wo a= es) ist. 
a my 
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anderer Sterne bzw. die dabei auftretenden Gravitationswirkungen sind, 
welche die Umwandlung der urspriinglich engen Doppelsternbahnen herbei- 
fiihren. Will man diese Annahme gelten lassen, so mu8 man, da gegenwartig 
solche Annaherungen jedenfalls nur ungeheuer selten sind, die Hypothese 
machen, da frither unser ganzes Sternsystem weit enger war als jetzt, so daB 
in der Vergangenheit Annaherungen der Sterne untereinander weit haufiger 
waren. SchlieBlich ist auch die Hypothese nicht von der Hand zu weisen, 
da8 die Komponenten eines Doppelsternes urspriinglich nur verschiedene 
Kondensations-Zentren in dem Urnebel waren, aus dem sich das Doppel- 
stern-System entwickelt hat; diese Hypothese bedeutet aber eigentlich nur 
ein Zurtickschieben des ganzen Problems. 

Den Lesern, die sich noch mehr mit den Doppelsternen vertraut machen 
wollen, sei das Buch ,,The Binary Stars‘ von R. G. Aitken (New York, 1918, 
Preis 3.15 Dollars) empfohlen. Von einer besonderen Klasse von Doppelsternen, 
den Algol-Veranderlichen, wird im nachsten Abschnitte noch des niaheren 
die Rede sein. 


6. Veranderliche Sterne. 


Die groBe Mehrzahl der Sterne erscheint dem Auge immer in gleicher 
Helligkeit, und erst die aufmerksamere Betrachtung des Himmels in neuerer 
Zeit hat Sterne kennen gelehrt, deren Licht Veraénderungen unterworfen ist. 
Am 13. August des Jahres 1596 bemerkte der ostfriesische Pfarrer David 
Fabricius im Walfisch einen Stern 2. GréSe, den er friiher niemals wahr- 
genommen hatte, und den er nur wahrend weniger Wochen erblickte, im 
Oktober aber wieder vergebens suchte. Auf den Gedanken, der Stern kénne 
sein Licht geaindert haben, scheint Fabricius nicht gekommen zu sein, und 
selbst, als er ihn im Februar 1609 zum zweiten Male, wiederum fiir die Dauer 
von mehreren Wochen, aufleuchten sah, unterlieB er es unbegreiflicher- 
weise, diesem ratselhaften Sterne weiter nachzuforschen. So kam es, daB 
derselbe 1638 von Holwarda, Professor an der Universitat zu Franeker, 
noch einmal unabhangig aufgefunden wurde. Dieser erkannte die Verander- 
lichkeit des Sternes. Man verfolgte letzteren spater weiter und fand, daB er 
in ziemlich unregelmaBiger Weise im Laufe von fast einem Jahre sein Licht 
anderte. Die gréBte Zeit blieb er dem bloBen Auge unsichtbar, und auch in 
den wenigen Wochen, wo er gesehen werden konnte, nahm seine Helligkeit 
in merkwiirdiger Weise zu und ab; einmal erreichte er im Maximum die 
2. GréBe, ein anderes Mal nur die 4., und die Zeiten, die er gebrauchte, um 
zu einer bestimmten Helligkeit anzuwachsen und wieder auf das Minimum 
zu sinken, waren gleichfalls verschieden. Der ,,Wunderbare im Walfisch‘ 
(Mira Ceti) blieb nicht der einzige seiner Art. Im Jahre 1667 fand Montanari, 
daB der Stern f im Perseus (Algol) gleichfalls sein Licht andert, und dieselbe 
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Erscheinung beobachteten G. Kirch (1686) an dem Sterne y Cygniund Maraldi 
(1704) an einem Sterne in der Wasserschlange (R Hydrae). Aber obwohl 
somit bereits vier Sterne dieser Art bekannt waren, widmeten ihnen die 
Astronomen jener Zeit nur sehr geringe Aufmerksamkeit und beschrankten 
sich darauf, gelegentliche Beobachtungen von ihnen anzustellen. Erst gegen 
Ende des 18. Jahrhunderts begann sich ein etwas regeres Interesse geltend 
zu machen. Koch entdeckte 1782 die Veranderlichkeit von R Leonis, Pigott 
1784 die von 7 Aquilae, 1795 die von R Coronae borealis und R Seuti, Goodricke 
1784 die von 6 Lyrae und 6 Cephei, W. Herschel 1795 die von a Herculis. 
Goodricke war es auch, der 1782 zuerst erkannte, daB die Helligkeitsinderung 
bei Algol in durchaus anderer Art erfolgt als bei Mira Ceti. Wahrend diese 
sich durch UnregelmaBigkeiten auszeichnet, ist die Lichtéinderung von Algol 
sowohl nach Umfang wie nach Zeitdauer und Art des Verlaufes auBerordent- 
lich regelmaBig. Der Stern bleibt namlich 24% Tage lang unverandert 2. GréBe, 
sinkt dann in wenigen Stunden zum Minimum, der 3. GréBe, hinab und steigt 
ebenso rasch wieder zur 2. GroBe auf. 

Im 19. Jahrhundert folgten die Entdeckungen weiterer Veréanderlicher 
schneller aufeinander, doch waren bis zum Jahre 1840 erst 23 Sterne als 
variabel angezeigt worden. Dieses Jahr bedeutet einen Wendepunkt in 
der Geschichte der Veranderlichen, denn in ihm begann Argelander seine 
regelmaBigen Beobachtungen der Variabeln, die er mit unermiidlicher Aus- 
dauer und mit dem erdBten Geschick ein volles Menschenalter hindurch 
fortgeftihrt hat, und die ihn in der Tat als den eigentlichen Begriinder der 
Wissenschaft von den Veranderlichen erscheinen lassen. Argelander ver- 
stand es auch, eine Anzahl von Schiilern heranzubilden, die sich seiner Me- 
thoden bedienten, und sich mit demselben rastlosen Kifer, wie er selbst, diesem 
neuen Beobachtungszweige widmeten. Hier sind Heis, Schmidt, Oudemans, 
Winnecke, Kriiger und besonders Schonfeld zu nennen, der nachst Argelander 
wohl am meisten auf diesem Gebiete geleistet hat. Etwa ein Jahrzehnt nach 
Argelanders Auftreten begann auch anderwarts das Interesse an den Ver- 
anderlichen reger zu werden. So wurden in England durch Pogson, Hind, 
Knott, Baxendell, Gore u. a., in Bohmen durch Safarik, und seit etwa 1875 
in Amerika durch Gould, Chandler, Pickering u. a. unsere Kenntnisse von 
den Variabeln durch Beobachtungen, Neuentdeckungen und Katalogisie- 
rungen bedeutend gefordert. 

In Deutschland lieB nach dem Tode von Schénfeld das Interesse an 
den veranderlichen Sternen etwas nach, und es waren bis zum Schlusse des 
19, Jahrhunderts im wesentlichen nur noch Pla{mann und besonders Hart- 
wig, die die Beobachtung der Variabeln pflegten. 

Seit dem Beginne des 20. Jahrhunderts endlich ist ein ganz allgemeiner 
Aufschwung auf diesem Gebiete zu bemerken. Dazu trug bei, daB sich in 
vielen Landern astronomische Gesellschaften unter weitgehender Hinzu- 
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ziehung von Laien bildeten, die gerade auch der Beobachtung der verander- 
lichen Sterne rege Aufmerksamkeit zuwendeten und sie unter ihren Mit- 
gliedern systematisch organisierten. Geférdert wurden diese Bestrebungen 
durch die groBen photometrischen Kataloge (s. S. 537), die um die Wende 
des Jahrhunderts erschienen und eine vorziigliche Grundlage fiir die Be- 
obachtung der Veranderlichen darboten. Ein anderes wichtiges Hilfsmittel, 
welches um diese Zeit erstand, ist der ,,Atlas stellarum variabilium‘t von 
Hagen (1899 bis 1908). Derselbe gibt fiir 338 Veranderliche genaue Karten, 
sowie Verzeichnisse der Orter und Helligkeiten aller als Vergleichsobjekte 
in Frage kommenden Sterne. Besonders fiir die Beobachtung der schwacheren 
Veranderlichen, bei denen die Bonner Durchmusterung bereits versagt, 
sind diese Karten von au8erordentlichem Werte. 

Infolge der eifrigen Beobachtungen stieg die Zah] der bekannten V erander- 
lichen sehr schnell; besonders aber war dies der Fall, seit man die Photo- 
graphie auch diesem Zweige astronomischer Forschung dienstbar gemacht 
hatte. Am deutlichsten ]a8t sich das allmahliche Anwachsen aus einer Uber- 
sicht der verschiedenen Verzeichnisse von Variabeln erkennen, deren wich- 
tigste in der folgenden Tabelle zusammengestellt sind. 


Jahr Verfasser d ae A Jahr Verfasser d ay vans 6 
1786 Pigott 123) 1884 Gore 191 
1844 Argelander 18 1888 Chandler 225 
1850 Argelander 24 1893 Chandler 260 
1856 Pogson 53 1896 Chandler 393 
1866 Schénfeld 119 1903 Pickering 718 
1875 Schénteld 143 1907 Pickering 884 


Im Anschlusse hieran sind noch die Verzeichnisse zu erwahnen, die 
nebst Ephemeriden (Vorausberechnungen der Maxima bzw. Minima) all- 
jahrlich von Hartwig in der Vierteljahrsschrift der Astronomischen Gesell- 
schaft veriéffentlicht werden, und von denen das letzte, Ende 1921 erschie- 
nene, bereits 2145 Sterne enthalt. Dabei sind aber die zahlreichen in mehreren 
kugelférmigen Sternhaufen und einigen Nebelflecken, besonders den Ma- 
gellanschen Wolken, entdeckten Variabeln, die auch keine besonderen Be- 
zeichnungen erhalten, nicht mitgezihlt worden. Mit diesen wiirde die Zahl 
der zur Zeit als sicher verinderlich erkannten Sterne gegen 5000 betragen. 

Ein umfassendes Werk iiber die Veranderlichen ist vor kurzem im Aut- 
trage der Astronomischen Gesellschaft von Miller und Hartwig herausgegeben 
worden. Sein Titel ist ,,Geschichte und Literatur des Lichtwechsels der bis 
Ende 1915 als sicher veranderlich anerkannten Sterne nebst einem Katalog 
der Elemente ihres Lichtwechsels“. Die beiden ersten, umfangreichen Bande 
(1918 und 1920 erschienen) enthalten fiir 1687 verdnderliche und 32 neue 


1) Davon 8 verinderliche und 4 neue Sterne. 
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Sterne genaue Angaben iiber die Geschichte der Entdeckung, die Elemente 
und die Eigentiimlichkeiten des Lichtwechsels, den Ort, das Spektrum usw., 
nebst einer vollstandigen Zusammenstellung der Literatur fiir jeden Stern. 
Die in Sternhaufen und Nebelflecken zusammengedrangten Veranderlichen 
werden am Schlusse des zweiten Bandes behandelt. Der dritte und letzte 
Band (1922) enthalt den eigentlichen Katalog und ferner allerlei Hilfstafeln, 
sowie ein Verzeichnis von 335 zwischen 1915 und 1920 entdeckten verander- 
lichen und neuen Sternen. ; 

Die Bezeichnung der Veranderlichen geschieht nach Argelanders 
Vorschlag mit groBen lateinischen Buchstaben, von R anfangend, und dem 
Namen des Sternbildes, in welchem der Veranderliche steht. Ausgeschlossen 
sind dabei einige der neuen Sterne, sowie diejenigen, welche bereits in Bayers 
Uranometrie eine Bezeichnung haben, z. B. y Cygni, 6 Cephei, 6 Lyrae u. a. 
Der erste im Sternbilde des Drachens entdeckte Veranderliche tragt also 
die Bezeichnung R Draconis. Ist die Reihe der Buchstaben von R bis Z er- 
schépft, so werden zwei Buchstaben verwendet, und zwar kommen zuerst 
die Kombinationen mit R: RR, RS usw., dann die mit 8: SS, ST usw. 
bis ZZ. Aber auch diese Kombinationen sind bei einigen Sternbildern bereits 
aufgebraucht, und man beginnt daher jetzt damit, die bisher ausgelassenen 
Buchstaben des Alphabets, in der Kombination zu zwei Buchstaben, mit 
AA anfangend, zu verwenden. 

Es gibt vielleicht keine Klasse von Erscheinungen am Himmel, in welcher 
sich so viele Abstufungen, Ubergange und Unterschiede finden, wie bei den 
Verinderlichen. Zwischen Perioden von 3 Stunden bis zu vielen Jahren 
oder zwischen Lichtinderungen von weniger als dem Zehntel einer GroBen- 
klasse bis zu neun GroBenklassen finden sich alle méglichen Ubergange. 
Man erkannte aber bald, da nicht alle Periodenlangen gleich haufig ver- 
treten sind, sondern da8 sich zwei Hauptgruppen unterscheiden lassen. Die 
bei weitem gréBte Zahl der Veranderlichen besitzt namlich eine Periode 
von 200 bis 400 Tagen oder eine solche, die kiirzer als 10 Tage ist. 

Ein unverkennbarer Zusammenhang besteht zwischen der Perioden- 
lange und der Farbe der Veranderlichen. Die kurzperiodischen Variabeln 
sind mit wenigen Ausnahmen von weiBlicher, die langperiodischen dagegen 
fast alle von rétlicher Farbung, und zwar ist im Durchschnitt die Farbe 
um so intensiver rot, je langer die Periode ist. 

Bei den Veranderlichen, deren Lichtwechsel sich sehr langsam vollzieht, 
ist fiir die einzelnen Beobachtungen eine genaue Zeitangabe nicht erforder- 
lich. Anders ist es bei den schnell veranderlichen Sternen, bei denen mit- 
unter schon in wenigen Minuten merkliche Helligkeitsinderungen erfolgen. 
Bei solchen Sternen ist es auierdem noch erforderlich, in Rechnung zu brin- 
gen, da die Entfernung des Sternes von der Erde infolge der Bewegung 
der Erde in ihrer Bahn variiert, so daB das Licht des Sternes je nach der 
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Jahreszeit mehr oder weniger Zeit gebraucht, um zum Beobachter auf der 
Erde zu gelangen. Man reduziert bei diesen Sternen die Beobachtungen 
gewohnlich auf den Sonnenmittelpunkt, d. h. man gibt diejenige Zeit an, 
zu welcher die beobachtete Erscheinung von der Sonne aus wahrgenommen 
werden wiirde. Die Reduktion, welche hiernach an die wirkliche Beobach- 
tungszeit angebracht werden mu, wird die Lichtgleichung genannt; sie 
kann, wie ohne weiteres einleuchtet, im Maximum gleich der Lichtzeit 
(s. S. 209) sein, also 8"3 betragen. 

Um den Verlauf des Lichtwechsels eines Veranderlichen bequem iiber- 
sehen zu kénnen, zeichnet man gewohnlich eine graphische Darstellung 
desselben, die sogenannte Lichtkurve, aus der man dann fiir jeden beliebigen 
Zeitpunkt sofort die Helligkeit des Veranderlichen in GréSenklassen ab- 
lesen kann. (Vgl. Fig. 209 bis 213.) 

Die groBe Mannigfaltigkeit, die bei den Variabeln besteht, lieB sehr bald 
den Wunsch entstehen, diese nach ihren Besonderheiten in verschiedene 
Klassen einzuteilen. Trotz aller Bemiihungen ist es aber bisher noch nicht 
gelungen, eine wirklich befriedigende, allen Anforderungen gerecht werdende 
Klassifizierung zu finden. Die Versuche, eine Ordnung nach physikalischen 
Gesichtspunkten vorzunehmen, scheitern daran, daB wir in den meisten 
Fallen die Ursache des Lichtwechsels noch nicht anzugeben vermogen, und die 
Einteilung nach den auBeren Merkmalen der Helligkeitsschwankungen, also 
nach der Linge der Periode, der Amplitude, der Form der Lichtkurve usw. 
wird dadurch erschwert und zum Teil geradezu vereitelt, daB eben, wie 
bereits mehrfach erwahnt, keine scharfen Grenzen zwischen den einzelnen 
Gruppen bestehen. Diejenige Klassifizierung, die gegenwartig die meiste 
Verwendung findet, ist die Pickeringsche, die wir deshalb auch hier, mit 
einigen durch die neueren Forschungsergebnisse erforderlich gewordenen 
Modifikationen, zugrunde legen wollen. Es werden dabei fiinf Klassen unter- 
schieden, die sich folgendermaSen charakterisieren lassen: 


1. Die neuen Sterne, z. B. Tychos Stern in der Cassiopeja. 

2. Sterne mit groBen, mehr oder weniger regelmaBigen Lichtanderungen 
in Perioden von mehreren Monaten bis zu etwa zwei Jahren (Mira- 
typus), z. B. oCeti und yx Cygni. 

3. Sterne mit unregelmaBig verlaufenden Lichtanderungen z. B. a Cas- 
siopejae, R Coronae. 

4, Veranderliche von kurzer Periode, bei denen die Lichtanderungen 
mit groBer RegelmaBigkeit vor sich gehen, z. B. 6 Cephei und ¢ Ge- 
minorum. 

5. Veranderliche, deren Lichtinderungen von der Bedeckung durch 
einen Begleiter herrithren (Verfinsterungsvariable), z. B. Algol und 
B Lyrae. 
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Wir wollen die einzelnen Klassen in der umgekehrten Reihenfolge be- 
trachten und mit der letzten, den Verfinsterungsvariabeln, beginnen. In 
dieser Klasse lassen sich zwei Typen unterscheiden, der Algoltypus und der 
B Lyrae-Typus. Als Charakteristik dieser beiden Typen galt, daB sich bei 
den Algolsternen die Lichtainderungen auf einen Bruchteil der Periode be- 
schrinken, wihrend die Helligkeit in der iibrigen Zeit konstant bleibt, daB 
sich dagegen bei den f Lyrae-Sternen die Helligkeit bestandig andert. Wir 
wollen an dieser Unterscheidung, die tiber hundert Jahre unbestritten war, 
zunachst noch festhalten und mit der Betrachtung der Sterne vom Algol- 
typus anfangen. 

Der bekannteste Vertreter dieser Gruppe, der ihr auch den Namen 
gegeben hat, Algol oder # Persei, besitzt fiir gewohnlich die GréBe 2.3; 


Anzall der Starden vor Minunum: espns 


Fig. 209. Lichtkurve von f Persei. 


plotzlich beginnt er schwacher zu werden und nimmt in etwa 5 Stunden 
bis zur GréBe 3.5 ab, wachst in der gleichen Zeit wieder zur Maximalhelligkeit 
an und bleibt dann in dieser 2°10", bis der Lichtwechsel von neuem be- 
ginnt. Fig. 209 gibt eine Darstellung der Lichtkurve des Algol wahrend 
eines solchen Minimums. Die Linge der Periode betragt 2°20" 49™, ist 
aber geringen sikularen Schwankungen unterworfen. 

Lange Zeit blieb Algol der einzige Stern, der den eben geschilderten, 
eigenartigen Lichtwechsel besaB, und erst im Jahre 1848 wurden zwei Sterne 
aufgefunden (A Tauri und § Caneri), die das gleiche Verhalten zeigten. Bald 
folgten weitere Entdeckungen, aber doch anfangs noch in so langsamem 
Tempo, daB 1900 nur 18 Sterne vom Algoltypus bekannt waren. Erst im 
neuen Jahrhundert wuchs die Zahl der Algolsterne wesentlich rascher an, 
und gegenwartig kennt man bereits gegen 150 dieser interessanten Variabeln. 
Die tiberwiegende Zahl derselben findet sich in der MilchstraBe oder in ihrer 
Nahe. 
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Die Linge der Periode betragt bei den meisten Sternen vom Algol- 
typus nur wenige Tage; die folgende Zusammenstellung zeigt nach Hartwigs 
Ephemeriden fiir 1922 die Verteilung der Periodenlangen fiir die 146 Sterne 
dieser Klasse, welche bis Ende 1921 genauer untersucht waren. 


Anzahl 


Periodenlainge der Sterne 
kiirzer als 1 Tag 14 
zwischen 1 und 5 Tagen 95 
Fe Dieter page Olas 24 
re LO eee EO sete 5 
ba LO CAPO. 2h 3 
3 S00 380: <4, 3 
liber 35 Tage 2 


Die kiirzesten Perioden besitzen TZ Lyrae (07529) und X Carinae 
(01541), die langsten RZ Ophiuchi (262") und «¢ Aurigae (9900%)!). Bei 
RZ Ophiuchi vollzieht sich der Lichtwechsel in 18 bis 19 Tagen, waihrend 
der Stern 243 Tage lang unveradndert in seiner Maximalhelligkeit verweilt. 
Bei e Aurigae dauert nach der von Ludendorff ausgefiihrten Diskussion der 
langjahrigen Beobachtungen dieses Sternes der Lichtwechsel 2 Jahre, das 
konstante Maximum 25.1 Jahre. 

Die Grobe der Helligkeitsanderungen erreicht Betrage bis zu 4 GréBen- 
klassen (WW Cygni, S X Hydrae). Bei vielen Sternen bleibt die Helligkeit. 
auch wahrend des Minimums einige Zeit konstant, so z. B. bei RZ Ophiuchi 
nicht weniger als 644 Tage und bei e Aurigae sogar 313 Tage. 

Die Tatsache, daB die Helligkeit der Sterne vom Algoltypus wihrend 
des weitaus gréBten Teiles ihrer Periode konstant bleibt, und daB der ganze 
Verlauf der eigentlichen Lichtanderung eine so bemerkenswerte RegelmaBig- 
keit besitzt, fiihrte schon friihzeitig zu der Annahme, daB der Lichtwechsel 
bei diesen Sternen durch das Dazwischentreten eines relativ dunklen Be- 
gleiters verursacht werde. Durch die auf Seite 622 bereits besprochenen 
spektrographischen Beobachtungen Vogels wurde fiir den Stern Algol der 
iiberzeugende Nachweis von der Richtigkeit dieser Annahme erbracht. Bei 
dem trotz aller Verschiedenheiten im einzelnen ganz analogen Verlaufe des 
Lichtwechsels der iibrigen Algolsterne ist es ohne weiteres gestattet, auch 
fiir diese die Trabanten-Hypothese als richtig anzusehen, und es ist auch 
bereits bei einer ganzen Anzahl von diesen Sternen gelungen, mit Hilfe 
des Spektroskops den direkten Beweis dafiir zu erbringen. In der Tat lassen 
sich alle bisher an diesen Sternen beobachteten Einzelheiten des Lichtwechsels 
unter durchaus wahrscheinlichen Annahmen tber die relativen Helligkeiten 

4 

1) Nach Guthnick ist auch 6 Cassiopejae ein Algolstern mit einer Periode von 7594 

und einer Helligkeitsamplitude von etwa 01. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 
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der einzelnen Komponenten des Systems sowie tiber die Gestalt und Lage 
der Bahn in ausreichender Weise erkliren. Der sichtbare Stern und sein 
dunklerer Begleiter rotieren um ihren gemeinsamen Schwerpunkt in einer 
nur wenig gegen die Gesichtslinie geneigten Bahn, und das Minimum tritt 
ein, wenn die hellere Komponente hinter dem Begleiter steht. Ist der Be- 
gleiter nicht dunkel, sondern ebenfalls hell, so mu8 wahrend eines Umlaufs 
noch ein zweites Minimum eintreten. In der Tat wurden auch bei dem 1886 
entdeckten Algolstern Y Cygni zwei verschiedene Minima beobachtet, und 
seitdem wurde bei sehr vielen Algolveranderlichen ein sekundares Minimum 
festgestellt. Ja, im Jahre 1910 fand Stebbins mit Hilfe seines Selenphoto- 
meters, da auch Algol selbst, genau in der Mitte zwischen zwei Hauptminima, 
ein sekundiares Minimum besitzt, das allerdings noch nicht 0”1 betragt. 


Anza der Tage vom Hauptminimum an gerechnet. 
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Fig. 210. Lichtkurve von # Lyrae. 
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Ferner gelang es ihm aber, aus seinen Beobachtungen nachzuweisen, daB die 
Helligkeit des Sternes auch in der Zeit zwischen den beiden Minima nicht 
konstant bleibt, sondern fortdauernden Anderungen, im Betrage von wenigen 
Hundertsteln einer GréBenklasse, unterworfen ist, und dasselbe ergaben 
ihm auch seine Messungen fiir 6 Aurigae, den hellsten Algolstern, den man 
bis jetzt kennt. Die oben angegebene Unterscheidung zwischen dem Algol- 
typus und dem # Lyrae-Typus ist hiernach nicht mehr zutreffend; der Unter- 
schied zwischen den beiden Gruppen ist vielmehr nur ein gradueller. Aber 
freilich ist dieser graduelle Unterschied so bedeutend, daB es empfehlens- 
wert erscheint, die Unterscheidung zwischen den beiden Typen aufrecht- 
zuerhalten. 

Vom fLyrae-Typus waren Ende 1921 20 Variable bekannt; der 
Hauptvertreter ist der Stern 6 Lyrae, von dem die Gruppe den Namen er- 
halten hat. Dieser Veranderliche besitzt eine Periode von 12°91, die durch 
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ein 6% Tage nach dem Hauptminimum eintretendes, nicht ganz so tiefes, 
sekundéres Minimum in zwei Teile zerlegt wird. Fig. 210 gibt die Form 
der Lichtkurve von 6 Lyrae; im Hauptminimum besitzt der Stern die GréBe 
4.5, im Nebenminimum 3.9 und in den beiden Maxima 3.4. Die Gesamt- 
lange der Periode nimmt allmahlich zu, und zwar ist jede Periode um etwa 
2/,° langer als die vorhergehende. 

Fir 6 Lyrae ist ebenso wie fitr Algol die Trabanten-Hypothese als richtig 
erwiesen worden. Der Stern zeigt aber in spektroskopischer Beziehung 
auBerordentlich komplizierte Verhaltnisse. Sein Spektrum ist ein zusam- 
mengesetztes und besteht aus einem Absorptionsspektrum der Klasse B 8, 
welches tiber ein anderes der Klasse B 5 gelagert ist. AuBerdem sind Emis- 
sionsbanden, besonders des Heliums und des Wasserstoffs, vorhanden. Das 
erste Spektrum erleidet in der Periode des Lichtwechsels starke Verschie- 
bungen gegen das der Klasse B 5 und das Emissionsspektrum, und aus diesen 
Verschiebungen sind die in der Tabelle der spektroskopischen Doppelsterne 
angegebenen Elemente berechnet. Es ist bisher noch nicht gelungen, alle 
Erscheinungen, die das Spektrum bietet, zu erklaren. 

Bei den tibrigen Sternen dieser Gruppe schwankt die Lange der Periode 
von 9 Stunden (U Pegasi) bis zu 198'5(W Crucis); die kurzen Perioden iiber- 
wiegen aber bei weitem. Sieben von diesen 20 Sternen besitzen eine Pe- 
riode von weniger als einem Tage, und bei sieben Sternen ist dieselbe gréBer 
als vier Tage. Die Amplitude halt sich bei den meisten Variabeln dieser 
Gruppe zwischen 0“5 und 1‘0; nur bei vier Sternen ist sie gréBer als 1%0, 
am gréBten (21) bei TT Ophiuchi. 

Wir wollen nun die Verhaltnisse, die bei den Verfinsterungsvariabeln 
bestehen, etwas naher ins Auge fassen. Wenn in einem solchen System 
beide Komponenten hell sind, so mtissen wahrend eines Umlaufes zwei Be- 
deckungen, also zwei Minima, eintreten, welche die ganze Periode in zwei 
gleiche oder ungleiche Teile zerlegen, je nachdem die Bahnen der Komponenten 
kreisférmig oder elliptisch sind, wie z. B. bei Y Cygni (solche Falle sind 
auBerst selten und nie sehr ausgepragt, denn die Exzentrizitaten sind immer 
nur klein). Ist einer der Sterne dunkel, so findet wahrend einer Periode nur 
ein Minimum statt, und zwar dann, wenn der dunkle Begleiter vor den hellen 
tritt. Sind die Bedeckungen zentral, d. h. steht die kleinere Komponente 
ganz vor oder hinter der gréBeren, so bleibt die Helligkeit wahrend der 
Minima eine Zeitlang konstant, wogegen es bei partiellen Finsternissen eine 
solche Phase konstanter Helligkeit nicht gibt. Eine zentrale Bedeckung 
kann natiirlich nur stattfinden, wenn die Neigung der Bahnebene gegen 
den Visionsradius sehr klein ist. Wenn die Neigung gréBer ist, aber die 
‘ beiden Sterne einander sehr nahe stehen, s0 wird wenigstens noch eine 
partielle Finsternis stattfinden kénnen, wahrend eine solche um so unwahr- 


scheinlicher wird, je weiter der Begleiter vom Hauptstern absteht. Da nun 
41* 
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eine gréBere Entfernung auch eine groBere Umlaufszeit bedingt, so miissen 
Finsternissterne von langer Periode sehr selten sein, und es wird verstandlich, 
daB die bisher bekannten Veranderlichen dieser Art mit wenigen Ausnahmen 
sehr kurze Umlaufszeiten besitzen. 

Wenn zwei Minima von ungleicher Tiefe vorhanden sind, so entspricht 
dasjenige mit dem gréBeren Lichtverluste der Bedeckung des helleren Sternes 
durch den schwiacheren; sind aber beide Komponenten gleich hell, so sind 
auch beide Minima gleich tief. Wenn in diesem Falle die Bahnen der Sterne 
elliptisch sind, so unterscheiden sich die beiden Minima dadurch vonein- 
ander, da8 sie in ungleichen Intervallen aufeinander folgen; sind die Bahnen 
aber kreisférmig, so gibt es ttberhaupt keinen Unterschied mehr zwischen 
den beiden Minima, und man kann daher aus den photometrischen Beobach- 
tungen allein nicht entscheiden, ob die Zwischenzeit zwischen zwei aufein- 
ander folgenden Minima der halben oder der ganzen Periode des Lichtwechsels 
entspricht. So wurde z. B. der von Miller und Kempf entdeckte Stern 
W Ursae majoris, der eine sehr kleine Periode besitzt (4°02), zuerst all- 
gemein zum € Geminorum-Typus (vierte Klasse) gerechnet. Spater hat dann 
Russell gezeigt, da sich die Lichtkurve dieses Sternes sehr gut unter der 
Annahme darstellen la8t, da8 der Stern ein Verfinsterungs-Veranderlicher 
mit zwei gleich groBen und gleich hellen Komponenten ist. Die beiden 
Minima sind infolgedessen einander gleich, und die ganze Periode betragt 
nicht vier, sondern acht Stunden. Die Richtigkeit von Russells Annahme ist 
durch spektrographische Beobachtungen von Adams und Joy erwiesen worden. 

Eine kontinuierliche Lichtaénderung zwischen den Minima kann durch 
zwei verschiedene Annahmen erklart werden. Die eine besteht darin, daB 
die beiden Komponenten keine kugelformigen Korper sind. Wenn die beiden 
Sterne einander sehr nahe stehen, so hat die Gravitationskraft die Tendenz, 
die Sterne in der Richtung der Verbindungslinie ihrer Mittelpunkte in die 
Lange zu ziehen, wobei sie sehr nahe die Gestalt von dreiachsigen Ellip- 
soiden annehmen, deren griéBte Achsen wahrend des ganzen Umlaufes der 
Korper stets aufeinander zu gerichtet bleiben. Steht die Verbindungslinie 
beider Komponenten senkrecht auf dem Visionsradius, so zeigen sie dem 
Beobachter eine gréBere Flache, als in den Zeiten, zu welchen dies nicht der 
Fall ist, und daraus ergeben sich auch auSerhalb der Zeiten der eigentlichen 
Verfinsterung kleine Helligkeitsinderungen. Durch die Annahme eines aus 
zwei ellipsoidischen, ungleich hellen Korpern bestehenden Systems 1aBt sich 
z. B. die Form der Lichtkurve von f# Lyrae erklaren. 

Nach Russell kann aber eine kontinuierliche Lichtaénderung auch noch 
auf eine andere Ursache zuriickgefiithrt werden. Wenn nimlich die beiden 
Sterne einander sehr nahe sind, so wird vermutlich jeder Stern auf der Seite, 
die dem anderen zugekehrt ist, durch Erleuchtung und Erwarmung heller 
sein als auf der abgewandten Seite. Diese Erklarung trifft z. B. bei Algol, 
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RT Persei und Z Draconis zu. Endlich hat Russell noch darauf hingewiesen, 
da$ man kaum berechtigt sein diirfte, die Scheiben der Sterne als gleichmaBig 
hell anzunehmen. Sie werden vielmehr ebenso wie die Sonne am Rande 
dunkler erscheinen als in der Mitte. Auch dieser Umstand tibt einen Einflu8 
auf die Form der Lichtkurven aus; er ist stets nur gering, immerhin aber in 
einigen Fallen nachweisbar. Der Grad der Abnahme der Helligkeit nach dem 
Rande zu lat sich nicht berechnen. 

Wie nach den obigen Betrachtungen leicht verstandlich ist, kann man 
aus der Lichtkurve der Verfinsterungsverdnderlichen wichtige Aufschliisse 
iiber die Beschaffenheit dieser Systeme erhalten. Zunachst laBt sich leicht 
das Verhaltnis der Radien der beiden Komponenten zu der halben grofen 
Achse der Bahn, die sie umeinander beschreiben, angeben und ebenso auch 
das Helligkeitsverhaltnis beider Komponenten. Auch die Neigung und die 
Exzentrizitat der Bahn, sowie die Abweichung der Komponenten von der 
Kugelgestalt kann man berechnen, und schlieBlich lassen sich, wie schon 
friher erwahnt wurde, wichtige Folgerungen tiber die Dichte der Sterne 
ziehen. Besonders Shapley hat diese Rechnungen fiir eine groBe Zahl von 
Verfinsterungsvariablen ausgefiihrt. Aus seiner Diskussion von 90 solcher 
Systeme haben sich einige statistische Resultate ergeben, die hier kurz 
angefithrt werden sollen. 

In keinem der untersuchten Systeme hat es sich als erforderlich heraus- 
gestellt, eine Komponente als ganz dunkel anzunehmen. In ungefahr 2/, aller 
Falle ist die Helligkeitsdifferenz zwischen den beiden Komponenten nicht 
eréBer als 2" und in keinem Falle gréBer als 4". In bezug auf die relative 
GriBe der beiden Komponenten tiberwiegen die Systeme, in denen der schwa- 
chere Stern der gréBere ist. Wenn der schwachere Stern der kleinere ist, 
so ist der GréSenunterschied meist nur gering. Dies ist auch sehr erklar- 
lich, denn die Bedeckung eines groBen hellen Sternes durch einen schwacheren, 
dessen Radius viel kleiner als die Halfte des groBen ware, wiirde in der Regel 
gar nicht bemerkt werden. Wenn der Lichtverlust im Hauptminimum mehr 
als 2“ betragt, so hat der schwache Stern oft mehr als das vierfache Volumen 
des helleren Sternes. Nimmt man an, dai die Massen beider Sterne eines 
Systems nahe gleich groB sind, so wiirde also in diesen Fallen die Dichtigkeit 
der schwicheren Komponente erheblich geringer sein als die der helleren. 
Unter den Sternen, deren geringstes Licht einige Zeit konstant bleibt, sind 
Systeme, bei denen der Begleiter sogar das zehnfache Volumen des helleren 
Sternes besitzt und kaum 1/,, des Gesamtlichtes, z. B. RR Draconis. Ihrem 
Spektrum nach gehéren die Sterne meist den Klassen B und A an, seltener 
sind die Klassen F und G und ganz selten ist die Klasse K vertreten. Von 
den interessanten Resultaten, die sich hinsichtlich der Dichte der Verfin- 
sterungsvariabeln ergeben haben, ist bereits frither (S. 568) ausfihrlich die 
Rede gewesen. 
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Die Neigungen der Bahnen gegen die Gesichtslinie sind, wie schon erortert 
wurde, natiirlich meist sehr klein, bei einigen partiellen Bedeckungen 
kommen indessen groBe Neigungen vor. Die Exzentrizitaten sind durchweg 
sehr gering (wie es auch bei den spektroskopischen Doppelsternen kurzer 
Periode meist zutrifft); in weitaus den meisten Fallen geniigt die Annahme 
einer Kreisbahn. 

Die folgende Tabelle enthalt als Beispiele die wichtigsten Elemente 
einiger Verfinsterungs-Systeme nach Shapley. P ist die Periode, 4, die Hel- 
ligkeitsamplitude im Hauptminimum, 4, die im Nebenminimum, L die 
Helligkeit der: helleren Komponente (die vereinte Helligkeit beider Kom- 
ponenten ist gleich 1 gesetzt, so daB also 1—L die Helligkeit der schwacheren 
Komponente ist). Ferner sind r, und r, die Radien (bzw. bei ellipsoidischen 
Sternen die gré8ten Halbachsen des Aquators) der helleren und der schwa- 
cheren Komponente, wobei als Einheit die groBe Halbachse der Bahn gilt. 
e ist das Verhaltnis der kleinsten zur gréBten Achse des Aquators, 7 die 
Neigung der Bahn gegen eine zur Gesichtslinie senkrechte Ebene. Die hier 
angegebenen Zahlen sind unter der Annahme gleichmabig leuchtender Ober- 
flachen der Sterne gerechnet worden. 


Spektrum Iz 4, A L a Ye & a 


a wi | om} 0 
Bb Aurigae AO | 3.96 | 0.09 ; 0.09 | O:D0)) 0.15 0M) 20.99 77 
S Cancri AO 9.48 | 2.12 | 0.02 | 0.86 | 0.08 | 0.20.) 1.00 | 88 
RR Centauri FO ‘| 0.61 | 0.44 | 0.42 | 0.56 | 0.50 | 0.50 | 0.63 | 60 
RZ 3 AO | 1.88 | 0.46 ; 0.84 | 0.74 | 0.49 ) 0.25 | 0.90 | 78 
U Cephei AO |. 2.49 | 2.89 | 0.05 | 0.89 | 0.21 | 0.32 | 1.00 | 90 
W Crucis Gp  |198.5 | 0.60 | 0.28 | 0.68 | 0.52 | 0.20 | 0.86 | 82 
u Herculis B3 2.05 | 0.7L =| 0:24 |) 0.71 10:82 |) :0.37 4.0.89 76 
Bp Persei B8 2.87 | 1.27 | 0.06 O91 O21 O23 aie OO Mansa 
Rl 3; F? + - 0,86 ; 1.87 1° 040" | 0.84: 0:28"! 0:28 71 0:98 1 8b 
V Serpentis AQ | 8.45 | 0.94 | 0.24 | 0.59 | 0.19 | 0.30 | 0.95 | 838 


Wie aus diesen Beispielen hervorgeht, sind die Sterne im Verhiltnis 
zur Ausdehnung der relativen Bahn sehr groB. Bei dem £ Lyrae-Stern 
RR Centauri findet sogar nach den obigen Zahlen Berithrung beider Kom- 
ponenten statt. 

Bei denjenigen Verfinsterungsveranderlichen, in deren Spektrum die 
Linien beider Komponenten sichtbar und fiir die die spektroskopischen 
Bahnelemente bekannt sind, kann man, da aus der Lichtkurve die Bahn- 
neigung z ermittelt werden kann, die Massen m, und m, beider Komponenten, 
ferner die groBe Halbachse A der relativen Bahn und die Radien r, und r, 
der Komponenten in Kilometern, wie auch die Dichten y, und y, berechnen. 
In der folgenden Tabelle geben wir diese GréBen fiir eine Anzahl von Systemen;- 
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als lineare Einheit ist der Sonnenradius gewahlt, als Einheit der Massen 
und Dichten die Masse und Dichte der Sonne. 


| Spektrum| A | Tr. my me NaN V2 

fb Aurigae AO 18 | 2.6 2.6 || 24 2.3 | 0.14 | 0.14 
u Herculis B3 16 | 46 Soe) las) 29°) O10) 0:02 
Zethse, F2 15 1.5 BA GA b 23° 0% 0.05 
RiXi=;, BY V3) 4) 1.5 1.4 | 0.9 0.9 | 0.26 | 0.36 
U Ophiuchi Bd 13 3.2 Se a tO.8 4.7 | 0.18 | 0,16 
W Ursae majoris F8 2.2 | 0:8 Oi hair, OD thas 19 
RS Vulpeculae B8 PRN ADS BORE) oes} 1.6 | 0.63 | 0.002 


Die Komponenten von W Ursae majoris sind dreiachsige Ellipsoide; 
die groBe Halbachse des Aquators jeder Komponente ist 0.78, die kleine 
0.58 Sonnenradien, die halbe Rotationsachse 0.54 Sonnenradien. Auch bei 
den anderen hier angefiihrten Sternen hat z. T. ellipsoidische Gestalt nach- 
gewiesen werden kénnen. 

In manchen Fallen ist bei Verfinsterungsveranderlichen die photogra- 
phische Helligkeits-Amplitude gréBer gefunden worden als die visuelle. Dies 
erklart sich durch die Annahme, daB der groéBere, schwachere Stern réter 
ist als der andere. Wahrend der normalen Helligkeit kommt namlich das 
Licht hauptsachlich von dem helleren Sterne, der photographisch und visuell 
angenahert gleiche Helligkeit besitzt. Wahrend des Hauptminimums ist 
der Hauptstern durch den roten Begleiter bedeckt, und es wirkt nur das rote 
Licht, das photographisch schwacher ist, also eine starkere Helligkeitsab- 
nahme als bei visueller Beobachtung ergibt. Bei U Cephei ist es sogar ge- 
lungen, wahrend des Minimums das Spektrum des Begleiters zu photogra- 
phieren. Es ergab sich als der Klasse K zugehérig, wahrend die hellere Kom- 
ponente ein Spektrum der Klasse A hat. Unzweifelhaft besitzen in solchen 
Fallen die schwachen, rotlichen Komponenten geringere Dichte als die klei- 
neren, aber helleren weifen Hauptsterne. 

Die bei einigen Verfinsterungssternen beobachteten kleinen Anderungen 
der Periode sind vielleicht auf Storungen zuriickzufiihren, die von einem 
dritten zu den betreffenden Systemen gehérenden Kérper verursacht werden. 
Bei Algol ist das Vorhandensein eines dritten Kérpers unzweifelhaft nach- 
gewiesen, da, wie wir im vorigen Abschnitt gesehen haben, die Messungen 
der Radialgeschwindigkeiten ergeben, daB der Schwerpunkt des aus Algol 
und seinem Begleiter bestehenden Systems in 633 Tagen eine kreisférmige 
Bahn beschreibt; und in der Tat fand Schlesinger in den Periodenlangen 
. Algols eine kleine Stérung angedeutet, die dieser Schwerpunktsbewegung ent- 
spricht. Andererseits aber werden die beobachteten langsamen Anderungen der 
Periode Algols, die ganz neuerdings von Hellerich eingehend untersucht worden 
sind, nicht: durch die Anwesenheit des erwahnten dritten Korpers erklart. 
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Wir gehen nun zur Besprechung der vierten Klasse der Verander- 
lichen tiber. Die Sterne, die dieser Gruppe angehéren, zeichnen sich ebenfalls 
durch RegelmiBigkeit in dem Verlaufe ihrer Lichtaénderungen und durch 
kurze Perioden aus. Nach der friiheren Definition sollte ihre Besonderheit, 
im Gegensatze zu den Algolsternen, darin bestehen, daB sich die Helligkeit 
bei ihnen bestindig andert und nicht wie bei jenen nur zu gewissen Zeiten. 
Wir haben aber gesehen, da diese Unterscheidung nicht mehr stichhaltig 
ist, und haben daher die Sterne vom /Lyrae-Typus, die man friiher zur 
vierten Klasse zaihlte, mit den Algolsternen zusammen zu einer Klasse ver- 
einigt. Als charakteristisches Merkmal, das die vierte Klasse von den Ver- 
finsterungsvariabeln unterscheidet, kann man somit jetzt nur noch das 
negative anfiihren, da8 bei den Sternen dieser Gruppe der Lichtwechsel sich 
eben nicht durch die Bedeckungshypothese erklaren la8t. Man rechnet zu 
dieser Klasse im allgemeinen nur diejenigen Variabeln, deren Periodenlange 
etwa 45 Tage nicht tibersteigt; diejenigen mit langeren Perioden zeigen teils 
in ihren Lichtschwankungen starke UnregelmaBigkeiten, so dai sie besser 
der Klasse der unregelmaBigen Veranderlichen oder auch dem Miratypus 
zugeteilt werden, teils ist ihr Lichtwechsel erst mangelhaft untersucht. Nach 
dem jetzigen Stande der Kenntnis haben RS Puppis und SS Geminorum 
die langsten Perioden (41° baw. 45") unter den zweifellos zur vierten Klasse 
gehorigen Sternen, die kiirzesten RV Canum venaticorum und XX Cygni 
(je 31/, Stunden). Die letztgenannten Sterne besitzen die kiirzesten Perioden, 
die bisher iiberhaupt bei Veradnderlichen bekannt sind. Die nachstehende 
Tabelle zeigt, wie sich die verschiedenen Periodenlaingen auf die einzelnen 
Sterne der vierten Klasse verteilen. (Die in Sternhaufen aufgefundenen 
Veranderlichen sind in dieser Tabelle nicht beriicksichtigt.) Sehr selten 
sind Sterne mit Perioden zwischen 1° und 3"; es sind namlich nur 6 solcher 
Sterne bekannt. Man kann also sagen, da8 die Veranderlichen der vierten 
Klasse ziemlich deutlich in zwei groBe Gruppen zerfallen, nimlich solche mit 
Perioden von weniger und von mehr als einem Tage. 


Periodenlange pangelh 

kiirzer als 1 Tag 61 
zwischen 1 und 5 Tagen 30 
Oo a Wan ah EEN Rae 

” 10 ” 20 ”? | 34 

” 20 ” 30 ” 11 

” 30 ” 45 ” | 5 
185 


Der Umfang der Lichtanderungen betrigt bei den meisten Sternen 
dieser Klasse ungefaihr eine GroBenklasse und. iibersteigt den Betrag von 
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zwei GroBenklassen nur in wenigen Ausnahmefillen um einige Zehntel. Be- 
merkenswert ist noch, daf auch die Variabeln der vierten Klasse sich tiber- 
wiegend in der Gegend der MilchstraBe befinden; nur die mit Perioden von 
weniger als 1¢ sind eigentiimlicherweise tiber den ganzen Himmel verteilt. 

Nach der Art des Lichtwechsels kann man bei den Sternen dieser Klasse 
drei verschiedene Typen unterscheiden: den 6 Cephei-Typus, den ¢ Gemi- 
norum-Typus und den Antalgol-Typus?). 

Die charakteristische Eigentiimlichkeit des 6Cephei-Typus besteht 
darin, daB die Zunahme der Helligkeit wesentlich schneller erfolgt als die 
Abnahme (siehe Fig. 211). Der aufsteigende Zweig der Kurve verlauft bei 


Anzall der Tage rom Minimum gerechnet 
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Fig. 211. Lichtkurve von 6 Cephei. 


den Veranderlichen dieser Gruppe ganz regelmaBig, der absteigende dagegen 
verhalt sich bei den einzelnen Sternen verschieden. Zumeist, z. B. bei SU Cygni, 
erfolet auch die Helligkeitsabnahme vollkommen regelmabig; bei 6 Cephei?), 
W Sagittarii u. a. tritt dagegen nicht lange nach dem Maximum ein Still- 
stand in der Helligkeitsabnahme ein (siehe Fig. 211), und in einigen seltenen 
Fallen, z. B. bei W Geminorum, findet sogar ein deutlich ausgepragtes zweites 
Maximum statt, das aber an Helligkeit hinter dem ersten zuriickbleibt. 
Bei den Sternen vom €Geminorum-Typus sind die Zeiten der 
Helligkeitszunahme und -abnahme nahezu gleich, so da die Lichtkurve 
ungefahr einer einfachen Sinuskurve entspricht (s. Fig. 212). Es gibt zahlreiche 


1) Die Sterne dieses Typus bleiben allerdings im Minimum eine Zeitlang konstant, 
so daB sie damit der oben gegebenen Charakteristik der Klasse, daB sich die Helligkeit 
bestindig andere, widersprechen. Thre iibrigen Eigenschaften weisen sie aber entschie- 
den in die vierte Klasse. 

2) Bei 6 Cephei haben neuere Untersuchungen den friiher angenommenen Still- 
stand in der Helligkeitsabnahme nicht bestiatigt. 
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Ubergangsformen zwischen 6 Cephei- und ¢ Geminorum-Typus, so da8 sich 
eine scharfe Grenze zwischen beiden Typen nicht ziehen laBt. Zu den ¢ Ge- 
minorum-Sternen ist a Ursae minoris zu rechnen, dessen Helligkeitsamplitude 
indessen nur etwa 0“ betract. 


1 2 3 


Fig. 212. Lichtkurve von ¢ Geminorum. 


Zu der Klasse der kurzperiodischen Variablen gehéren endlich noch die 
Sterne vom Antalgoltypus. Hartwig hat diesen Namen fiir sie vorge- 
schlagen, weil sie in gewisser Beziehung die umgekehrte Erscheinung wie 
die Algolsterne (nach ihrer urspriinglichen Definition) darbieten. Ihre Hellig- 
keit ist nimlich eine Zeitlang konstant, sinkt dann aber nicht wie die der 
Algolsterne zu einem Minimum hinab, sondern steigt sehr schnell zu einem 


Anzahl der Tage vom Maximum ab gerechnet 


Grobe 0.0 O41 02 03 04 
10,25 
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71,25 
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Fig. 213. Lichtkurve von ST Virginis. 


Maximum empor, um sofort wieder, aber in sehr viel langsamerem Tempo, 
zu der konstanten Minimalhelligkeit abzunehmen. Sterne dieses Typus 
sind in besonders groBer Zahl in kugelférmigen Sternhaufen gefunden worden, 
und er wird deshalb auch als Cluster- (Sternhaufen-) Typus?) bezeichnet. 
AuB8erhalb von Sternhaufen kommen sie verhaltnismaBig selten vor. Sie 
sind samtlich, selbst im Maximum, nur lichtschwach, ihre Perioden betragen 
nur einen Bruchteil des Tages (besonders haufig ungefahr einen halben Tag), 
und die Amplitude des Lichtwechsels betragt gewohnlich eine, in einigen Fallen 
auch zwei GroéBenklassen. Fig. 213 zeigt als ein Beispiel dieser Gruppe die 


1) Man..bezeichnet so auch manchmal alle Verinderlichen der vierten Klasse mit 
Perioden von weniger als 14, 
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Lichtkurve von ST Virginis. Die Periode dieses Sternes betragt 9°52", die der 
konstanten Minimalhelligkeit 3°46". Zur Zeit der schnellsten Zunahme 
des Lichtes wachst die Helligkeit in 10" um 1/, GréBenklasse. 

Die Sterne des Antalgoltypus sind von denen des 6 Cephei-Typus nur 
graduell verschieden; eine scharfe Grenze lat sich auch hier nicht ziehen, 
zumal es auch 6 Cephei-Sterne gibt, die so kurze Perioden wie die Antalgol- 
sterne besitzen. Wenn im folgenden von 6 Cephei- und ¢ Geminorum-Sternen 
die Rede ist, so sind die Antalgolsterne stets mit einbegriffen. Haufig faBt 
man alle Veranderlichen der vierten Klasse kurz unter der Bezeichnung 
,,0 Cephei-Sterne’‘ zusammen. 

Man glaubte bis vor kurzem, daB der Lichtwechsel der Veranderlichen 
der vierten Klasse absolut regelmaBig sei, daB die Lichtkurven also von Periode 
zu Periode keine Anderungen aufweisen. Dem ist aber nicht immer so, es 
treten vielmehr haufig rasche, kleine Anderungen der Lichtkurven auf 
(z. B. bei XX Cygni); durchschnittlich aber behalten die Lichtkurven eines 
jeden Sternes dieser Klasse ihre Gestalt und Periode durchaus bei. In einigen 
Fallen hat man kleine sakulare Anderungen der Periode festgestellt, z. B. bei 
6 Cephei, dessen Periode jahrlich um 0°08 abnimmt. 

Bei einer Anzahl von Variabeln der vierten Klasse in der kleinen Magel- 
lanschen Wolke hatte Miss Leavitt erkannt, daB die Periode um so langer 
ist, je gréBer die Helligkeit der Sterne ist. Shapley fand auf Grund einer 
eingehenden Diskussion, da8 dies fiir alle Veranderlichen der vierten Klasse 
gilt; es besteht also ein gesetzmaBiger Zusammenhang zwischen der Perioden- 
lange P und der mittleren absoluten GroBe M (die mittlere GréBe ist das 
Mittel aus den Gré8en im Maximum und Minimum). Man kann also nach 
Shapleys Untersuchungen aus P die mittlere absolute Helligkeit berechnen. 
Fiir P < 1° ist M nahezu konstant gleich — 0.4, fir P=2°¢ ist M = — 1.2, 
fiir P = 56° MS 2 tir P 104, MS +322, fir P= 207, We 40. 
Alle diese Verinderlichen sind also Riesensterne und enorm viel heller als 
die Sonne, deren absolute Helligkeit +-5™ betragt. Aus der absoluten und 
der scheinbaren Helligkeit kann man ohne weiteres fiir diese Veranderlichen 
die Parallaxen berechnen, die durchgehends auBerordentlich klein sind und 
meist nur einige Tausendstel oder Zehntausendstel der Bogensekunde betragen., 

Die Spektra der Veranderlichen der vierten Klasse gehéren, soweit die 
Periode einen Tag iibersteigt, fast ohne Ausnahme den Klassen F, G und K 
an. Bei den Sternen mit Perioden von weniger als 1° kommen haufig Spektra 
der ersten Klasse vor, doch ist wegen der Lichtschwache dieser Objekte erst. 
wenig iiber ihre Spektra bekannt. 

Schon seit einer Reihe von Jahren war es auf Grund der Arbeiten von 
S. Albrecht bekannt, da das Intensititsmdximum im _ kontinuierlichen 
Spektrum der Veranderlichen der vierten Klasse eine periodische Verschie- 
bung erfahrt, indem es zur Zeit des Helligkeitsmaximums mehr nach Blau, 
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zur Zeit des Minimums mehr nach Rot hin liegt. (Aus dieser Farbenanderung 
erklart sich die bei den meisten Sternen dieser Klasse beobachtete Tatsache, 
da die Amplitude des Lichtwechsels gréBer gefunden wird, wenn man sie 
auf photographischem Wege bestimmt, als wenn man sie visuell ermittelt.) 
Neuerdings haben nun Untersuchungen, die besonders von Shapley her- 
riihren, erkennen lassen, da8 die Spektra der 6 Cephei- und ¢ Geminorum- 
Sterne waihrend des Lichtwechsels tiberhaupt ihren Charakter. andern. 
So gehért 6 Cephei im Helligkeitsmaximum der Klasse FO, im Minimum 
der Klasse G2 an, entsprechend 7 Aquilae den Klassen A8 und G5, der 
Antalgolstern RRLyrae den Klassen B9 und F2, und wahrend jeder 
Periode werden die Zwischenstufen zwischen den angegebenen Grenzwerten 
durchlaufen; namentlich sind es die Wasserstoff-Linien, welche sich andern. 
Stets entspricht das Spektrum im Maximum einer héheren Temperatur als 
das im Minimum. Bei vielen von diesen Sternen hat man gefunden, da ihr 
Spektrum mit dem der c-Sterne (vgl. 8. 549) Verwandtschaft besitzt oder, 
wie man sagt, ac-Charakter trigt. Auch dies laBt schon auf groBe absolute 
Helligkeit schlieBen. Im Spektrum von W Serpentis und W Virginis sind 
auf dem Mount Wilson-Observatorium merkwirdigerweise helle Wasserstoff- 
Linien gefunden worden. 

Es hat sich gezeigt, da8 alle diese Variabeln veranderliche Radial- 
geschwindigkeiten besitzen, so daB man sie zunadchst als spektroskopische 
Doppelsterne betrachten muB. Die Umlaufszeit ist stets gleich der Periode 
des Lichtwechsels. Da in allen Fallen nur das Spektrum der einen Kom- 
ponente sichtbar ist, so mu8 die zweite dunkel oder mindestens erheblich 
schwicher sein als die erste. Die Verhaltnisse begen aber insofern anders als 
bei den Verfinsterungsvariabeln, als das Helligkeitsmaximum kurz vor der 
erdBten Annaherungsgeschwindigkeit, das Helligkeitsminimum kurz vor 
der gréBten von uns weg gerichteten Geschwindigkeit eintritt, die Licht- 
fiinderung also jedenfalls nicht durch eine Bedeckung hervorgebracht wird. 

Die nachstehende Tabelle enthalt die bisher ermittelten spektroskopi- 
schen Bahnelemente von Veranderlichen der vierten Klasse; einige erst 
unsicher bestimmte Bahnen sind fortgelassen. 

Auffallend ist es, daB die Exzentrizitat der Bahnen bei diesen Sternen 
durchweg gréBer ist (im Mittel 0.3), als es sonst bei spektroskopischen Doppel- 
sternen mit so kurzer Periode der Fall ist, daB die w fast alle in oder nahe 
dem ersten Quadranten liegen, und da8 die a sinz sehr klein sind, die vom 
Hauptstern beschriebene Bahn also durchweg sehr eng ist. Aus letzterem 
Umstande mu8 man schlieBen, daB entweder die Masse der Systeme sehr 
gering ist, was aber wegen der groBen absoluten Helligkeiten dieser Sterne 
als sehr unwahrscheinlich gelten darf, oder aber, da der dunkle Begleiter 
im Verhaltnis zur hellen Komponente eine sehr kleine Masse hat. 
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Stern Je Y 2K é | a asini Berechner 
H d | km km | 0 

7 Aquilae 7.18|—14} 40 | 0.47) 64 | 19 | Wright u. Van Lummel 
RT Aurigae (3), |) He CAE I SBS 0.37 95 0.9 Duncan 
] Carinae 35.52 | + 4] 388 |. 0.36 | 100 8.6 R. E. Wilson u. Huffer 
6 Cephei 5.37|—17| 39 | 0.48 | 85 | 13 | Moore 
X Cygni 16:39) > 991) 56° | 0:25") 101> 4) 6.2 Duncan 
€ Geminorum 10.45) + 7) 26 | 0.22 |'333. | 1.8 | Campbell 
RR Lyrae 0.57 |—68| 44 | 0.26 | 111 | 0.17 | Kiess u. Prager 
Y Ophiuchi 17.12;— 5|] 15 | 0.16 | 202 | 1.8 | Albrecht u. Miss Udick 
W Sagittarii F009 Wa 20 139. | 082) 208 £9 R. H. Curtiss 
x 5 7.01|—14; 380 | 0.40 | 94 | 13 | Moore 
Ys a 5.77 | -var. 39 | 0.21 | 43 1 Duncan 
S Z Tauri 3.15|— 3] 22 | 0.24} 77 | 0.46 | Haynes 
a Ursae min. 3.97 | var. 6 | 0.138 | 80 | 0.16 | Miss Hobe 
T Vulpeculae 4.44,— 1| 35 ; 0.44 , 104 | 1.0 | Albrecht u. Beal 


Untersuchungen von Ludendorff haben gezeigt, da die Amplituden 
2K der Radialgeschwindigkeiten bei diesen Sternen ungefihr den Hellig- 
keitsamplituden proportional sind; ferner fand er, daB in einigen Fallen die 
Geschwindigkeitskurven wahrscheinlich Anderungen unterworfen sind, wie 
es auch bei den Lichtkurven mitunter der Fall ist. (Untersuchungen von 
Duncan an Y Sagittarii haben diese Veranderungen der Geschwindigkeitskurve 
bestatigt.) Daneben kommen verhaltnismabig haufig andere Besonderheiten 
der Geschwindigkeitskurven vor, nimlich Abweichungen von der einfachen 
elliptischen Bewegung (z. B. € Geminorum) oder eine Veranderlichkeit der 
Bewegung des Schwerpunktes, z. B. bei a Ursae minoris, dessen Schwerpunkt 
eine Bahn mit mindestens 20 Jahren Umlaufszeit beschreibt. 

Nachdem wir die teilweise recht verwickelten Erscheinungen kennen 
gelernt haben, die die Veranderlichen der vierten Klasse uns darbieten, gehen 
wir zu der Betrachtung der Theorien tiber, die zur Erklarung dieser Erschei- 
nungen aufgestellt worden sind. Solcher Theorien gibt es sehr viele, aber 
keine von ihnen erfiillt ihren Zweck befriedigend, und es kénnen uns hier 
nur die wichtigsten beschaftigen. Die meisten dieser Erklarungsversuche 
gehen davon aus, daB wir in den 6 Cephei- und ¢ Geminorum-Sternen augen- 
scheinlich Doppelstern-Systeme vor uns haben. Duncan nimmt an, daB die 
helle Komponente von einer dichten, stark absorbierenden Atmosphare um- 
geben ist, die unsichtbare Komponente dagegen von einer auBerordentlich 
diinnen Atmosphare, die aber so weit reicht, daB die Bahn des hellen Sternes 
noch ganz von ihr umschlossen ist. Durch den Widerstand, den die Atmo- 
sphare des hellen Sternes in diesem Mittel erleidet, wird sie bei der Vorwarts- 
' bewegung des Sternes zuriickgedrangt, so daBvsie auf der bei der Bewegung 
vorangehenden Seite des Sternes weniger tief ist als auf der nachfolgenden 
und daher auch weniger von dem Lichte des Sternes absorbiert. Unter diesen 
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Verhaltnissen wird uns also in der Tat der Stern am hellsten erscheinen, 
wenn er sich gerade auf uns zu bewegt, und am schwachsten im entgegen- 
gesetzten Teile der Bahn, genau, wie es nach den Beobachtungen der Fall 
sein soll. Gegen die Duncansche Hypothese spricht aber entscheidend schon 
der Umstand, da8 die dunkle Komponente, wie wir oben sahen, im Verhaltnis 
zu der hellen eine sehr geringe Masse besitzen mus. Es ist daher nicht zu 
erklaren, wie die dunkle Komponente trotzdem von einer so ungeheuer aus- 
gedehnten Atmosphare umgeben sein soll. 

Guthnick nimmt in seiner Theorie der 6 Cephei-Sterne an, dab der kleine 
Begleiter eine ungleichmaBige Verteilung der Helligkeit auf dem Haupt- 
stern hervorruft, und erklart auf diese Weise, sowie durch weitere verwickelte 
Annahmen den Wechsel von Helligkeit und Spektraltypus. Demgegentiber 
muf man die Frage erheben, warum bei spektroskopischen Doppelsternen 
mit gréBeren Begleitern niemals ein ausgesprochen 6 Cephei-artiger Lichtwech- 
sel von demselben Betrage wie bei den 6 Cephei-Sternen beobachtet wird. 

Wiahrend auch andere Forscher, z. B. Hagen, an der Doppelstern-Theorie 
der Veranderlichen der vierten Klasse unbedingt festhalten, hat sich seit 
kurzem eine neue Theorie viele Freunde erworben, nach der diese Sterne 
trotz der beobachteten periodischen Linienverschiebungen tiberhaupt keine 
Doppel-, sondern einfache Sterne sind. Nach dieser namentlich von Eddington 
mathematisch ausgebauten Pulsations-Theorie kommen die Anderungen der 
Helligkeit und der Radialbewegung dadurch zustande, daB die Gasbille, 
als welche wir diese Veranderlichen zu betrachten haben, sich periodisch aus- 
dehnen und wieder zusammenziehen, also Schwingungen (Pulsationen) voll- 
fiihren. Mathematisch-physikalisch ist so etwas sehr wohl denkbar, wenn- 
eleich wir iiber die letzte Ursache dieser Pulsationen nichts Sicheres wissen. 
Aber auch diese Theorie vermag noch keineswegs, alle an den Verander- 
lichen der vierten Klasse gemachten Wahrnehmungen zwanglos zu erkliren. 

Ks sei an dieser Stelle bemerkt, daB Guthnick bei einer Reihe von spektro- 
skopischen Doppelsternen, z. B. 6 Cephei, + Ursae majoris, durch sehr genaue 
lichtelektrische Messungen Lichtschwankungen von geringem Betrage (meist 
nur einigen Hundertsteln der GréBenklasse) entdeckt hat, die Ahnlichkeit 
mit denen der 6 Cephei- und ¢ Geminorum-Sterne haben. So besitzt 6 Cephei 
(Spektrum B1) ohne Zweifel eine gewisse Verwandtschaft mit dieser Klasse 
von Veranderlichen). Bei einigen unter den von Guthnick beobachteten 
Sternen sind neben dem 6 Cephei-artigen Lichtwechsel auch Verfinsterungen 
wie bei den Algolsternen angedeutet. Die Lichtkurven sind in vielen Fallen 
veranderlich, tiberhaupt die ganzen Erscheinungen so auSerordentlich kom- 
pliziert, daB wir hier nicht naher darauf eingehen kénnen. 


1) Die Periode von # Cephei ist 0419, die Amplitude der Radialgeschwindigkeit und 
die Schwerpunktsgeschwindigkeit sind veranderlich. Der Stern gehért als spektroskopischer 
Doppelstern zum / Canis majoris-Typus (S. 631). 
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Khe wir unsere Betrachtungen iiber die Veranderlichen der vierten Klasse 
zum Abschlu8 bringen, haben wir uns noch mit den in den Sternhaufen 
gefundenen Sternen dieser Art zu beschaftigen; sie bilden eine der inter- 
essantesten Erscheinungen auf dem Gebiete der veranderlichen Sterne. 

Gegen Ende des vorigen Jahrhunderts fand Bailey auf dem Observatorium 
zu Arequipa, einer Zweigstation des Harvard-Observatoriums, mit Hilfe der 
Photographie, daB mehrere der kugelférmigen Sternhaufen eine ganz iiber- 
raschend groBe Zahl von veranderlichen Sternen enthalten. In 23 Stern- 
haufen, welche daraufhin untersucht wurden, entdeckte er unter 19 000 Sternen 
iiber 500 Verinderliche. Bei weitem die gréBte Zahl lieferte der Haufen 
Messier 3, welcher unter 900 naiher untersuchten Sternen 137 Veranderliche 
enthielt, zu denen nachtraglich noch eine Anzahl weiterer, von Shapley und 
Larink entdeckter gekommen ist; dann folgten w Centauri und Messier 5 
mit 128 bzw. 87 Variabeln unter 3000 bzw. 900 Sternen. In dem groBen Stern- 
haufen im Herkules (Messier 13) dagegen fanden sich unter 1000 Sternen, die 
gepruft wurden, nur 2 Veranderliche; spater haben aber Barnard und Shapley 
in diesem Sternhaufen noch einige weitere Verdnderliche entdeckt. 

Bei w Centauri ist es méglich gewesen, fiir 95 Veranderliche die Perioden 
und Lichtkurven mit ziemlicher Genauigkeit zu bestimmen. Dabei hat sich 
das bemerkenswerte Resultat ergeben, daB bei fast allen diesen Sternen die 
Periodenlange kleiner als 24 Stunden ist. Nur bei 5 Sternen ist sie groBer 
als 1 Tag, namlich 11/,, 15, 29, 297 und 484 Tage. Sieht man von diesen 
Sternen ab, die auch in anderer Beziehung aus dem Rahmen der tbrigen 
herausfallen, so lassen sich alle Variabeln in drei verschiedene Gruppen ein- 
teilen, und zwar gehéren sie nach der Form der Lichtkurven zum ¢ Gemino- 
rum-, 6 Cephei- und Antalgol-Typus. Die Helligkeit der Sterne ist durchweg 
sehr gering und iibersteigt selbst im Maximum bei keinem die GréBe 12.6. 
Bei den Sternen der ersten Gruppe betragt die Helligkeitsschwankung meist 
nur etwa eine halbe GréBenklasse, und die Periode umfaBt 8 bis 10 Stunden. 
Bei der zweiten Gruppe ist die Amplitude gewohnlich nicht ganz eine GroBen- 
klasse, und die Periode liegt zwischen 15 und 20 Stunden. Bei den Antal- 
golsternen endlich, zu denen von den 95 naher untersuchten Veranderlichen 
37 gehoren, ist der Betrag der Helligkeitsanderung meist etwas groBer als 
eine GroBenklasse, und die Periode halt sich zwischen 12 und 15 Stunden. 

Die in den beiden anderen Sternhaufen, Messier 3 und Messier 5, ge- 
fundenen Veranderlichen gehéren mit wenigen Ausnahmen samtlich dem 
Antalgoltypus an, und ihre Perioden liegen, ebenfalls mit wenigen Aus- 
nahmen, zwischen 044 und 0°6. In Messier 15, in dem Bailey ebenfalls zahl- 
reiche (66) Veranderliche gefunden hat, ist der ¢ Geminorum-Typus haufig 

‘ vertreten. z 

Ferner sind in den beiden Magellanschen Wolken durch Miss Leavitt fast 

1800 Variable entdeckt worden, von denen aber erst wenige genauer unter- 
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sucht werden konnten. Diese haben Perioden von 11/, bis zu 127 Tagen 
und gehéren zum 6 Cephei-Typus. Wie schon erwahnt, fand Miss Leavitt 
bei diesen Sternen einen Zusammenhang zwischen Lange der Periode und 
Helligkeit. 

Uber die Spektra der Veranderlichen in Sternhaufen ist noch sehr wenig 
bekannt, da sie alle sehr schwach sind. Shapley fand durch Bestimmung des 
Farbenindex von 14 Veranderlichen in Messier 3, daB sie der Spektralklasse A 
angehoren. 

Die dritte Klasse der Veranderlichen umfaBt zunachst alle diejenigen 
Sterne, bei denen zwar Helligkeitsinderungen nachgewiesen sind, die aber keine 
oder nur geringe GesetzmiBigkeit erkennen lassen. Diese unregelmaBigen 
Variabeln sind in ihrer iiberwiegenden Mehrzahl rétlich gefarbt und weisen 
nur geringe Helligkeitsschwankungen regelloser Art auf, wenn auch zu- 
weilen Perioden angedeutet sind. (Nur bei verhaltnismaBig wenigen ist die 
Amplitude gréBer als zwei GroBenklassen.) Sie gehdren meist den Spektral- 
klassen M und N an, einzelne auch der Klasse K. Uber den Lichtwechsel 
ist bei den meisten nur wenig bekannt, da wegen der roten Farbung die Be- 
stimmung der Helligkeit Schwierigkeiten bereitet. Die Grenze zwischen diesen 
Sternen und denen der Mira-Klasse ist nicht scharf zu ziehen. (So rechnet 
man z. B. mehrere Sterne der Spektralklasse N zu den Mira-Sternen, fiir die 
sonst die Klasse Md charakteristisch ist, und andererseits werden einige 
Variable der Spektralklasse Md zu den unregelmaBigen gerechnet.) Beispiele 
fiir diese Art von Veranderlichen, von denen gegenwartig etwa 300 bekannt 
sein mégen, sind a Cassiopejae (K), a Orionis (Ma), w Cephei (Ma), a Hercu- 
lis (Mb), o Persei (Mb), U Hydrae (N). Man erklart den Lichtwechsel bei 
diesen Sternen in der Regel durch die Annahme veranderlicher Fleckenbil- 
dungen. Es ist aber zu bedenken, da8 wir in diesen Veranderlichen zu- 
meist Riesensterne vonsehr geringer Dichte vor uns haben, und da ist es schwer, 
einzusehen, wie es zu Fleckenbildungen wie auf der Sonne kommen kann; 
z. B. gehért a Orionis zu den absolut hellsten Sternen, die wir kennen. 

Man kann nun noch mehrere andere Arten unregelmabiger V eranderlicher 
unterscheiden, die aber alle nur relativ selten auftreten. Am besten ist viel- 
leicht die folgende Einteilung, in die sich die unregelmabigen Veranderlichen, 
soweit sie nicht der eben geschilderten Gruppe angehéren, fast ausnahmslos 
einreihen lassen: 

1) Sterne vom RV Tauri-Typus. Diese zeichnen sich dadurch aus, daB 
zwischen zwei Hauptminima in der Regel ein sekundires liegt. Die Licht- 
kurven sind aber sehr veranderlich, bisweilen bleiben die Nebenminima aus, 
bisweilen sind sie ebenso tief wie die Hauptminima, ja bisweilen vertauschen 
sich Haupt- und Nebenminima. Auch die Maxima sind in ihrer Helligkeit 
veranderlich. Die Lichtkurven gleichen zeitweise denen des 6 Lyrac-Typus, 
zeitweise auch denen des 6 Cephei- oder ¢ Geminorum-Typus. Auch die 


Verinderliche Sterne. 657 


Periode ist keineswegs vollig konstant. Am genauesten ist von diesen Sternen 
RV Tauri durch Van der Bilt untersucht; bei diesem Sterne betragt der Ab- 
stand zweier Hauptminima durchschnittlich 78°. Andere zu dieser Gruppe 
gehorende Sterne sind z. B. R Sagittae (P= 70") und R Scuti (P= 140"). Bei 
letzterem Stern sind die Helligkeitsschwankungen manchmal sehr betracht- 
lich (4 bis 5 GréBenklassen). Im Maximum hat R Scuti ein Spektrum der 
Klasse G5 mit zeitweise hellen Wasserstofflinien, im Minimum ein solches 
der Klasse Ma. Die Radialgeschwindigkeit scheint konstant zu sein. Sonst 
ist tiber die Spektra dieser Art von Sternen wenig bekannt, vorwiegend gehéren 
sie jedenfalls der zweiten und dritten Spektralklasse an. Eine Erklarung fiir 
den Lichtwechsel fehlt noch ganzlich. 

2) Sterne vom U Geminorum-Typus. U Geminorum, 1855 von Hind 
gefunden, ist langere Zeit hindurch ziemlich konstant, und zwar ungefahr 
von der 13. Gro8e. In unregelmaBigen Intervallen, die zwischen 2 und 5 Mo- 
naten schwanken, wachst die Helligkeit innerhalb weniger Tage bis etwa 
zur 9. GroBe an und sinkt darauf nach kiirzerem oder langerem Verweilen 
im Maximum etwas langsamer wieder zur konstanten Minimalhelligkeit 
hinab. Die kurzen und langen Maxinia wechseln miteinander ab. Im Mittel 
betragt die Periode des Lichtwechsels etwa 86 Tage; das Spektrum des Sternes 
scheint zur Klasse F zu gehoren. 

Abnlich dem Verhalten von U Geminorum ist das des Veranderlichen 
SS Cygni; manchmal, z. B. in den Jahren 1907—09, waren seine Helligkeits- 
anderungen aber ganz unregelmaBig. Weitere Sterne, die zum U Geminorum- 
Typus gehoren, sind z. B. SS Aurigae und UV Persei. Auch hier fehlt noch jede 
Erklarung des Lichtwechsels. 

3) Sterne vom RCoronae-Typus. KR Coronae borealis ist einer der am 
langsten bekannten Veranderlichen; er ist im Jahre 1795 von Pigott entdeckt 
und vom Jahre 1843 an ohne wesentliche Unterbrechung beobachtet worden. 
Nach einer zusammenfassenden Diskussion aller Beobachtungen durch Luden- 
dorff bleibt der Stern oft jahrelang unverandert sechster Grobe; dann nimmt 
er plotzlich, manchmal in wenigen Wochen, manchmal in einigen Monaten, 
um mehrere (bis zu 9) GroBenklassen ab, um unter unregelmabigen Schwan- 
kungen, bisweilen schnell, bisweilen erst nach Jahren, wieder zur sechsten 
GréBe anzuwachsen. Das Spektrum des Sternes gehért zur Klasse F, nur 
fehlen auffallenderweise die Wasserstofflinien. Von einigen Beobachtern 
sind Veranderungen im Spektrum sowie das Auftreten von hellen Linien 
behauptet worden. Die Radialgeschwindigkeit scheint konstant zu sein. 
Zur RCoronae-Gruppe ist nach dem gegenwartigen Stande der Kenntnis 
etwa ein Dutzend Sterne zu rechnen, z. B. X Persei, RY Sagittarii und der 
‘ nahe bei einem veranderlichen Nebel gelegeng Veranderliche T Tauri. Alle 
diese Sterne auBer R Coronae selbst liegen nahe der MilchstraBe, einige von 
ihnen in Nebeln. Die Spektra einer Anzahl von ihnen haben Ahnlichkeit 
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mit dem Spektrum der neuen Sterne. Nach Ansicht von Ludendorff, der 
diese Sterne naher untersucht hat, findet das charakteristische Merkmal der 
Lichtkurven — die oft lange dauernde Konstanz in einer normalen Hellig- 
keit, unterbrochen durch meist scharf einsetzende Minima, — eine einfache 
Deutung, wenn wir annehmen, daf sich vor dem Stern zeit weise absorbierende 
kosmische Nebel- oder Staubmassen voriiber bewegen, deren Vorhandensein 
im Weltraum allgemein zugegeben wird, bzw. daB sich der Stern durch solche 
Massen hindurchbewegt und zeitweise aus ihnen hervortritt. Die Bewegung 
durch die Wolke kann in dem Spektrum des Sternes jene Eigentiimlichkeiten 
erzeugen, die an das Spektrum der neuen Sterne erinnern. Auch die neuen 
Sterne sollen ja nach der Seeligerschen Theorie dadurch entstehen, daB ein 
Stern in eine kosmische Wolke eindringt. 

4) Nova-ahnliche veranderliche Sterne. Diese bilden einen Ubergang zu 
den eigentlichen neuen Sternen. Das bekannteste Beispiel fiir sie ist 7 Argus, 
auch 7 Carinae genannt. Bis zu Anfang des 19. Jahrhunderts wurde dieser 
Stern nur gelegentlich beobachtet, wenn namlich Astronomen nach der siid- 
lichen Halbkugel der Erde kamen. So notierte ihn Halley 1677 als Stern vierter 
GréBe, Pater Noél zwischen 1685 und 1689 als zweiter GroBe, ebenso Lacaille 
1751, Burchell, der zuerst auf die Veranderlichkeit aufmerksam machte, 1827 
als erster GréBe. Nach J. Herschels Beobachtungen erreichte er ein Maxi- 
mum Anfang Januar 1838, indem er dem vierthellsten Stern des Himmels, 
a Centauri, an Helligkeit gleichkam. Von da an nahm er allmahlich bis April 
1839 ab, war aber immer noch so hell wie Aldebaran. Bis Anfang 1843 blieb 
er nahe in dieser Helligkeit; im April 1843 jedoch wuchs er rasch gewaltiger 
als je, so daB er nur dem Sirius nachstand. Wahrend der folgenden 25 Jahre. 
nahm er nun stetig ab, war 1867 dem bloBen Auge gerade noch sichtbar und 
verschwand fiir dasselbe im nachsten Jahre ganzlich; gegenwartig ist er 
ungefihr 8. Gré8e. 7 Argus steht in einem der gré8ten und merkwiirdigsten 
Nebelflecke des Himmels und diirfte wohl physisch mit diesem verbunden: 
sein. Das Spektrum von 7 Argus ahnelt dem Spektrum der neuen Sterne in 
friihem Stadium, einweiterer Grund, 7 Argus als eine Art Ubergang zu diesen 
anzusehen. 

Ein weiteres Beispiel fiir diese selten vorkommende Art von Sternen. 
bildet T Pyxidis. Dieser Stern ist gewohnlich au8erordentlich schwach, er- 
hob sich aber 1890 und 1902 bis zur Helligkeit 75. 1920 wurde er wieder: 
hell (7) und zeigte ein typisches Nova-Spektrum. Eine scharfe Grenze 
zwischen derartigen Veranderlichen und den eigentlichen neuen Sternen laBt. 
sich offenbar nicht ziehen. 

Wir verlassen nunmehr die unregelmabigen Verdnderlichen und wenden. 
uns denen der zweiten Klasse zu, den langperiodischen Variabeln, die man 
gewohnlich als ,,Mira-Sterne‘‘ bezeichnet. Diese Klasse zahlt sehr zahlreiche: 
Mitglieder; fiir mehr als 600 von ihnen sind die Perioden bereits bekannt.. 
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Die ktirzeste Periode, die man bisher bei einem ohne Zweifel der Mira-Klasse 
angehérigen Sterne mit Sicherheit festgestellt hat, ist 90° (bei T Centauri), 
die langste 611° (bei S Cassiopejae). Am haufigsten sind Perioden zwischen 
200" und 400° (bei etwa 70% der Mira-Sterne), dagegen sind Perioden von 
weniger als 150" und mehr als 450° recht selten. Die Perioden sind aber bei 
diesen Sternen keineswegs vollig konstant, sondern unterliegen mehr oder 
weniger betrachtlichen, in manchen Fallen selbst wieder periodischen Schwan- 
kungen um einen Durchschnittswert. Bei manchen Sternen hat man auch 
fortdauernde Anderungen der Periode wahrgenommen; so hat die von R Hy- 
drae von1784 bis zur Gegenwart sich von etwa 500° auf etwa 400¢ verkleinert. 
Auch die Lichtkurven sind in verschiedenen Perioden meist nicht vollig eleich, 
sondern zuweilen sehr ansehnlichen Anderungen unterworfen, sowohl in betreff 
der Gestalt, als auch in betreff der Maximal- und Minimalhelligkeit. Die Zu- 
nahme der Helligkeit erfolgt bei weitaus den meisten Mira-Sternen rascher 
als die Abnahme, wie dies auch bei den 6 Cephei-Sternen der Fall ist, doch 
ist die Asymmetrie der Lichtkurven in der Regel nicht so groB als be: den 
letzteren. Bei den Mira-Sternen zeigt sich in der Verteilung an der Sphare 
keine Bevorzugung der MilchstraBe. 

Den Namen hat diese Gruppe der Veranderlichen von dem Sterne Mira 
Ceti erhalten, dessen merkwiirdige Helligkeitsinderungen schon erwahnt 
worden sind. Die Periode dieses Sternes betragt im Mittel 332 Tage, 
schwankt aber im einzelnen zwischen 320 und 370 Tagen. Die Helligkeit 
ist in den einzelnen Maxima sehr verschieden; in den hellsten erreicht der 
Stern die erste, in den schwachsten aber nur die vierte oder fiinfte GréBen- 
klasse. Die Minimalhelligkeiten sind ebenfalls verschieden, gewohnlich aber 
von der achten bis neunten Groe; auch die Form der Lichtkurve wech- 
selt stark. 

Das Spektrum von Mira Ceti ist auSerordentlich charakteristisch; es 
besteht aus einem Absorptionsspektrum der Klasse M mit dariiber gelagerten 
hellen Linien. Man bezeichnet diese Abart der Klasse M mit Md. Die hellen 
Linien sind gegen die dunklen etwas nach Violett hin verschoben, im Gegen- 
satz zu den neuen Sternen, bei denen sich, wie wir im nachsten Abschnitte 
sehen werden, die hellen Linien auf der weniger brechbaren Seite der dunklen 
befinden. Unter den hellen Linien treten die des Wasserstoffs besonders 
intensiv hervor; auBer ihnen sind noch Linien des Eisens, Siliziums, Magne- 
siums und einiger anderer Elemente, neuerdings auch die Helium-Linie 4 4472 
beobachtet worden. Die Sichtbarkeit der einzelnen Wasserstofflinien ist sehr 
verschieden. Ha, Hf, He sind meistens iberhaupt nicht vorhanden; Hy und 
H6 sind stets zu sehen, aber ihre Intensitaten, aucn die relativen, unterlegen 
starken Schwankungen. In der Nahe des Maximums sind diese beiden Linien 
haufig doppelt oder gar dreifach gesehen worden. Im Minimum sind nach 
Beobachtungen von Adams und Joy die hellen Wasserstofflinien stark ver- 
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breitert und nach Rot verschoben. Die hellen Linien des EKisens, Magnesi- 
ums usw. indern ebenfalls ihre Intensitéten mit dem Lichtwechsel des Sternes, 
aber sie werden im Gegensatz zu den Wasserstofflinien heller, wenn der Stern 
abnimmt. Adams und Joy haben darauf aufmerksam gemacht, da diese 
gegen das Minimum hin heller werdenden Linien solche sind, die in irdischen 
Lichtquellen bei abnehmender Temperatur an Helligkeit wachsen. Auch die 
Absorptionsbanden, die im Spektrum von Mira Ceti wie bei allen Sternen 
der Spektralklasse M auftreten, werden bei Abnahme der Helligkeit starker. 
Alles dies deutet darauf hin, da die Temperatur des Sternes im Minimum 
niedriger ist als im Maximum. 

Das Spektrum von o Ceti ist typisch fiir die ganze Klasse der Mira- 
Sterne, wenn sich auch im einzelnen mancherlei Unterschiede vorfinden; 
es ist so charakteristisch, da man in vielen Fallen erst durch das Spektrum 
auf die Veranderlichkeit des Sternes aufmerksam geworden ist. Nur wenige 
Mira-Sterne gehéren nicht der Klasse Md an, sondern anderen Unterabteilungen 
der Klasse M oder aber der Klasse N. Einige wenige haben helle Wasserstoff- 
linien iiber einem Absorptionsspektrum, welches einem solchen der Klasse R 
ahnelt, und fiir welches man neuerdings die Bezeichnung ,,Spektralklasse S“ 
vorgeschlagen hat. Als besondere Merkwirdigkeit verdient erwahnt zu werden, 
da8 im Spektrum von R Aquarii die fiir das Spektrum der Gasnebel charak- 
teristischen Linien als Emissionslinien aufgefunden worden sind, wihrend 
das Spektrum im tibrigen der Klasse Md angehdrt. 

Die Radialgeschwindigkeiten der Mira-Sterne sind von Merrill auf dem 
Detroit-Observatorium untersucht worden. Bei keinem einzigen unter 43 
solcher Sterne konnte er Verinderungen derselben feststellen; die Mira-Sterne 
sind also in der Regel jedenfalls keine spektroskopischen Doppelsterne. Die 
durchschnittliche absolute Radialgeschwindigkeit der Mira-Sterne ist auf- 
fallig groB, namlich etwa 33 km. Ludendorff und Heiskanen haben darauf 
aufmerksam gemacht, daB die Radialgeschwindigkeiten der Mira-Sterne mit 
langeren Perioden durchschnittlich kleiner zu sein scheinen als die derjenigen 
mit kiirzeren Perioden, und ersterer hat ferner gefunden, daB die Violett- 
Verschiebung der hellen Wasserstofflinien im Helligkeitsmaximum in enger 
Beziehung zum Wert der Periode steht, so daB langeren Perioden gréBere 
Verschiebungen entsprechen. 

Zur Erklarung des Lichtwechsels der Mira-Sterne sind verschiedene Theo- 
rien aufgestellt worden; keine aber vermag alle beobachteten Erscheinungen. 
zumal die spektroskopischen, vollkommen klarzulegen. Nach dem heutigen 
Stande der Kenntnis scheiden zunichst die Hypothesen aus, bei denen die 
Mira-Sterne als Doppelsterne betrachtet werden (Klinkerfues-Wilsingsche 
Fluthypothese), denn wir sahen soeben, da die Radialgeschwindigkeiten 
dieser Sterne, mindestens in der Regel, konstant sind. Weit mehr hat eine 
Theorie fiir sich, die die Veranderlichkeit der Sterne vom Mira-Typus nach 
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Analogie der an der Sonne beobachteten Vorgiange zu erklaren sucht. Be- 
fande sich die Sonne in der Entfernung der nachsten Sterne, und kénnte man 
ihr Licht hinreichend genau messen, so wiirde man finden, daB es infolge der 
Fleckenbildungen kleinen Schwankungen von elfjaihriger Periode unterliegt, 
da sie also ein, wenngleich sehr wenig, verdnderlicher Stern ist; wir konnten 
die Sonnenfleckenperiode aus der Beobachtung des Lichtwechsels der Sonne 
erkennen. Nun sind zwar die Schwankungen in der Helligkeit der Sonne 
entsprechend gréBerer oder geringerer Fleckenzahl so unbedeutend, da8 auch 
unsere genauesten photometrischen Messungen zu ihrer Wahrnehmung 
nicht ausreichen; es ist aber sehr wohl denkbar, da8 die Fleckenbildung, 
welche sich bei der Sonne selbst zur Zeit des Maximums noch nicht auf den 
tausendsten Teil der Oberflache erstreckt, bei den Mira-Sternen eine ungleich 
gréBere Ausdehnung erreicht. 

Zugunsten dieser Annahme spricht die Tatsache, da die langperio- 
dischen Veranderlichen der dritten Spektralklasse angehéren, und daB das 
Spektrum der Klasse M Ahnlichkeit mit dem der Sonnenflecke besitzt. Man 
darf annehmen, da8 der durch weitere Abkiihlung bedingte Ubergang der 
Sterne von der zweiten in die dritte Klasse sich durch vermehrte Flecken- 
bildung kennzeichnet, so da schlieBlich die ganze Oberflache des Sternes von 
Flecken bedeckt ist. Die Veranderlichkeit wird wesentlich vor diesem letzten 
Zustande zutage treten, entweder dadurch, da sich die Menge der Flecke pe- 
riodisch andert, entsprechend unserer elfjahrigen Sonnenfleckenperiode, oder 
dadurch, daB eine ungleichmaBige Verteilung der Flecke statthat und die 
Rotation die Helligkeitsanderungen bedingt; auch ist nicht ausgeschlossen, 
daB beide Ursachen gemeinsam wirken. Nimmt man ferner an, daB auf dem 
Veranderlichen auch Gebilde vorhanden sind, die den Fackeln, Flocken und 
Protuberanzen der Sonne entsprechen, so findet auch das Auftreten der hellen 
Linien eine Erklarung. Doch miiBten auch diese Erscheinungen auf dem 
Sterne wesentlich starker entwickelt sein als auf der Sonne. Allerdings ist 
nach den bisher vorliegenden, nicht sehr zahlreichen Parallaxenbestimmungen 
von Mira-Sternen anzunehmen, da diese im Maximum Riesen-Sterne sind, 
also sehr geringe Dichte haben. Dann aber ist es schwer, sich auf ihnen so 
ausgedehnte Fleckenbildungen, wie sie obige Theorie erfordert, vorzustellen. 

Wir haben bereits bei der Besprechung der unregelmaSigen Veranderlichen 
erwahnt, daf es zwischen ihnen und den Mira-Sternen keine scharfe Grenze 
gibt. Aber auch mit den 6 Cephei-Sternen langerer Periode zeigen die Mira- 
Sterne mit verhaltnismabig kurzen Perioden eine gewisse Verwandtschaft, so 
da8 bei einigen Veranderlichen heute noch nicht gesagt werden kann, wel- 
cher von beiden Klassen sie niher stehen. Andererseits haben wir auch Sterne 
kennen gelernt, welche Ubergangsformen von den unregelmaBigen Verander- 
lichen zu den neuen Sternen darstellen. Diese letzteren sollen uns nun im 
naichsten Abschnitte beschaftigen. 
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Leser, die sich der Beobachtung der veranderlichen Sterne eingehend 
widmen wollen, seien auf das groBe Werk von Hagen ,,Die veranderlichen 
Sterne’ (Freiburg i. B., Herder) aufmerksam gemacht, von dem 1913—21 die 
vier ersten, umfangreichen Lieferungen erschienen sind. Alle einschlagigen 
Fragen werden in demselben mit der allergré8ten Ausfihrlichkeit behandelt. 


7. Neue Sterne. 


Die Erscheinung, daB bis dahin unbekannte Gestirne plétzlich aus dem 
Dunkel der Nacht aufflammen, galt noch bis vor etwa 50 Jahren als ein 
auBerordentlich seltenes Ereignis, und in der vorteleskopischen Zeit hat man 
diese neuen oder tempordren Sterne stets mit Staunen betrachtet und 
sie haufig fiir Zeugnisse einer Schopfung aus dem Nichts angesehen. In 
anderen Fallen schienen langst bekannte Sterne plotzlich verschwunden zu 
sein, und man schlo8, mit scheinbar gleichem Recht, auf eine Zerstérung und 
Vernichtung. Die verschwundenen Sterne lassen sich aber in der Regel auf 
Fehler in den friiheren Beobachtungen und Aufzeichnungen zurickfihren, 
dagegen sind die ,,neuen‘‘ vollkommen verbiirgte Erscheinungen. Sieht man 
von den mehr oder weniger unsicheren Nachrichten alter Annalen ab und 
beschrankt sich auf die durch astronomische Beobachtungen sicher verbiirgten 
Falle, so erhalt man die hier wiedergegebene Liste von neuen Sternen. Die 
Zahl der neuen Sterne wichst von Jahr zu Jahr, da eine wohl organisierte 
Uberwachung des ganzen Himmels mit lichtstarken photographischen Fern- 
rohren auch lichtschwache, dem bloBen Auge nicht sichtbare Objekte dieser 
Art der Beobachtung nicht entgehen lat. 


Liste der neuen Sterne. 


€ | CE Ree AN Griste |Helligkeit| der 
Nr. Name Jahr | ‘Helligkeit| vorher |Helligkeit 
| AR | Dekl. | bis 
(ce ieetit hb teceetelias <p tary M | ™ M 
1] Nova B Cassiopejae | 1572, 0 16 47, +63 35/3 <4 | <9 
2| Nova P Cygni Nr. 1 16OOM COM AEE 27a Sia 3 fee 7! | 5.3 
3] Nova Ophiuchi Nr. 1 TG || ale? BL ig | Seal Dal) lege ile eee BS 
4} Nova Vulpeculae 1670°| 19 - 41 -87 | +26 58} 38 de ne 0) 
5| Nova Sagittae 1783910 19.~08 1G ET SP eo Be Tee i es 
6] Nova Ophiuchi Nr.2 | 1848 | 16 51 23|—12 40) 50 |.<9 | 18.0 
7| Nova Arietis Nr. 1 1854 | 2 40 26):4+16 45) 10—11 | ? als 
8| Nova T Scorpii Nr.1 | 1860/16 11 5|—22 44; 7 |, <10 <10 
9; Nova T Coronae 866m lb: oo) LOR eon Bell 1011s £0 
10] Nova Q Cygni Nr. 2 ISTO aL Ot eae cap 0-0 mae ener LO. 
11} Nova S Andromedae 1885 | 0 Bf WG | ag 48) He 10—11 | <13 
12} Nova V Persei Nr. 1 1887 |; 1 5d § 6 | 42507 Fil 9.2 | <a 2) 1) a2 
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rt fiir 1900.0 Abna hme 
Nr. Name Jahr | S Holiekoit wanes Helligkeit 
AR Dekl. | bis 
{ | 
i seta 0 / M M M 
13 | Nova T Aurigae 1891} 5 25 34/430 22 440  <13 <16 
14; Nova R Normae 1893 |-15 22 11 }—50 14 7 | <14.4 | <18? 
15} Nova RS Carinae LEIOR MIE. tO Ole 8 [eel RAS eal dye 
16} Nova Z Centauri itcWey || ae SE ale ehh a Wee ZAM eG) 
17] Nova Sagittarii Nr.1 | 1898 | 18 56 13 |—13 18 4.9 | <15 15 
18] Nova Aquilae Nr.1 | 1899/19 15 16; 0 19) 7 -|=<138 | <18 
19] Nova Sagittarii Nr.3 | 1899 | 18 18 48 |—25 14] 85 | 15.6 15.6 
20] Nova Sagittarii Nr.4 | 1901/18 0 27 |—27 27| 103 | <14 ANS) 
21] Nova Persei. Nr. 2 1901} 3 24 241448 34) 0.1 138—14 15 
22} Nova Puppis 1002 gee Cn uN Onli 2 Oueel 7 <16 <15 
23 | Nova Geminorum Nr.1] 1903 | 6 37 49 | +30 3) 5.1 | <16 16.5 
24| Nova Aquilae Nr. 2 IbOsy i alisy BX AES) |) es) 9.07 | <16.0 15.5 
25] Nova Arietis Nr. 2 USO || Ba) TG) | Seale) BY). - ie; eal iy ? 
26] Nova Velorum 1905) 10° 58" 20 ——4) il.) Oat |) aa <1t2 
27] Nova Cireini IBY | ee aN) Sul | Ge) 5 ay Ve alls <11.6 
28] Nova Scorpii Nr. 2 LOOGMIET SAU 23 —— 34) 20) Se8:85 eI einly 
29| Nova Piscium 1907-1) = 20636 lk 59 45) £88 ah eel3 <13 
30] Nova Sagittarii Nr.2 | 1910 | 17 53 49 eee oo ee a7 8 ee <10? 
31] Nova Arae HERG |) WG se} al |) ile CO ead, ZAM 
32| Nova Lacertae POLO 2231 dh EI Be ID 1 9:0 | ardset 14 
33] Nova Geminorum Nr. 2} 1912 6 WAS 495 4 398 16 I 13.7 15 1s) 
34] Nova Ophiuchi Nr. 3 1917 | 16 48 24 -—29 28] 6.5 ali BY 
35] Nova Monocerotis 1918 Ge 7 2i 544 ==-6 28 5.4 TOs | eeaeliey 
36] Nova Aquilae Nr. 3 1918 | 18 48 48 | + 0 28) —0.5 {0-—ti) ~ 10 
37] Nova Lyrae 1919; 18 49 31|+29 6) 65 =< Ognm jeeeon 
38| Nova Cygni Nr.3 152074) 19) obs 5d > 53 2 igen |) eels ? 


Eine Anzahl von schwachen, in den letzten Jahren mit Hilfe der Photo- 
graphie (hauptsachlich auf dem Harvard-Observatorium) entdeckten neuen 
Sternen ist in der Tabelle fortgelassen worden. Auch sind solche Objekte, 
von denen man nicht mit Sicherheit sagen kann, ob es wirklich neue Sterne 
sind oder Variable, nicht in das Verzeichnis aufgenommen worden. Eine auf- 
fallende Tatsache ist das in den letzten Jahren oft beobachtete Aufleuchten 
neuer Sterne in Spiralnebeln. Auf diese wird im Kapitel tiber die Spiralnebel 
ausfiihrlicher eingegangen werden. In der hier wiedergegebenen Liste sind auch 
diese Objekte (mit Ausnahme von Nr. 11 und Nr. 16) nicht enthalten. 

Die Entwicklungsgeschichte der neuen Sterne nach ihrem unerwarteten 
Aufleuchten verlauft fiir die verschiedenen Exemplare so weitgehend parallel, 
daB es ermiiden wiirde, wollten wir hier die Chronik aller der verschiedenen 
Novae wiedergeben!). Da wir mit ziemlicher Gewibheit die Vorgange, die 

1) Ausfiihrliches dariiber findet man im zweiten Bande des bereits erwahnten Werkes 
Geschichte und Literatur des Lichtwechsels der bis Ende 1915 als sicher verianderlich 
anerkannten Sterne“. 
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sich auf den neuen Sternen abspielen, nach einem einheitlichen Gesichtspunkt 
werden erfassen kénnen — dafiir spricht der Umstand, daB z. B. manche 
Higenheiten in den Spektren dieser Sterne sich mit solcher RegelmaBigkeit 
wiederholen, daf man heute Sterne mit diesen Symptomen fiir neue Sterne 
anspricht, auch wenn man ihr Aufleuchten nicht beobachtet hat —, so wird 
es zum Verstindnis dieser interessanten Erscheinungen geniigen, an besonders 
eingehend untersuchten Fallen das Wesentliche derselben zu kennzeichnen. 
Wir wollen speziell an die in den letzten Jahren sorefaltig untersuchten neuen 
Sterne Nova Aquilae 3 und Nova Geminorum 2 anknitipfen, jedoch immer 
das Typische des ganzen Vorganges, nicht des einzelnen Falles, in den Vorder- 
grund riicken. Die Erscheinungen, die die neuen Sterne bieten, sind auBerst 
verwickelter Natur, und wir sind noch weit von einer befriedigenden Deutung 
derselben entfernt. 

Die Nova Aquilae leuchtete so ungeheuer schnell auf, und zwar zwischen 
dem 7. und 8. Juni 1918, daB, als man sie zuerst bemerkte, sie schon als 
Stern fast 1. GréBe am Himmel stand und man von da an nur noch die letzte 
Phase ihrer Helligkeitssteigerung verfolgen konnte. Denn sie erreichte 
schon am nachsten Tage ihre eréBte Helligkeit von —0Y5 bis —0%6. Was 
die Zeit anbetrifft, die diesem Aufleuchten vorausging, so wei8 man bestimmt, 
daB die Nova als schwaches Sternchen etwa 11. Gré8e am Himmel gestanden 
hat. Die nachtragliche Priifung aller von dieser Himmelsgegend gewonnenen 
Aufnahmen lehrte, da dieses Sternchen in seiner Helligkeit bestandigen 
kleinen Schwankungen unterlag, aber noch am 5, Juni 1918 seine normale 
mittlere Helligkeit (GréBe 10.5) zeigte. Zwei Tage spater war es schon so hell 
geworden, da es dem bloBen Auge sichtbar gewesen ware, und 24 Stunden 
spater stand die Nova als einer der hellsten Sterne am Himmel. Fiir viele 
solcher neuen Sterne ist es in gleicher Weise gelungen, nachtraglich am Orte 
ihres Erscheinens das schwache Sternchen zu entdecken, das so unerwartet auf- 
leuchtete, zum ersten Male fiir die Nova Coronae (1866). Fiir manche ist dies 
allerdings nicht gegliickt; wir sind aber davon tiberzeugt, da8 auch in diesen 
Fallen ein sehr schwacher Stern an dem betreffenden Orte sich befunden haben 
mu. Aus diesem Grunde ist die Benennung ,,neuerStern‘‘ nicht zutreffend und 
die Bezeichnung ,,temporir“ eigentlich vorzuzichen. Es handelt sich um schon 
vorhandene Sterne, in deren Leben das Aufleuchten, das wir beobachten, nur 
eine kurze Episode bedeutet. Man kénnte sie auch als Veranderliche bezeich- 
nen, die nur einen einmaligen, auBerordentlich heftigen Lichtwechsel erleiden. 

Das Stadium hochster Helligkeit der Nova Aquilae dauerte nur ganz 
kurz, wie bei den meisten anderen Sternen dieser Art. Am 9. Juni wurde die 
maximale Helligkeit erreicht, und von da ab sank die Helligkeit fiir die naich- 
sten 20 Tage stetig bis etwa zur 4. GréBenklasse. 

Ks sind jedoch mehrere Falle bekannt, in denen solche Sterne fiir langere 
Zeit nach dem ersten Aufleuchten grofe Helligkeitsschwankungen erlitten 
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und erst nach éfterem Aufleuchten und Wiederverschwinden zur Ruhe 
kamen, wie z. B. die Nova P Cygni, die um 1600 auftauchte. Auch die 
Nova Vulpeculae vom Jahre 1670 und die Nova Aurigae von 1892 zeigten 
soleh ein ungewohnliches Verhalten. 

Bei der Nova Aquilae, wie auch bei den anderen sorgfaltig untersuchten 
neuen Sternen der letzten Jahrzehnte, kam es nur zu einem maximalen Auf- 
leuchten. Aber nach der ersten Phase des stetigen Erléschens, bei der Nova 
Aquilae nach dem 29. Juni, setzte eine Phase von periodischen Helligkeits- 
schwankungen ein, die etwa eine Gré8enklasse umspannten und ungefahr 
eine Periode von 12 Tagen hatten. Diese Schwankungen waren unsymme- 
trisch, und zwar war der Helligkeitsanstieg schneller als der Abfall, und ver- 
schwanden nach und nach. Die Nova Persei von 1901, die Nova Geminorum 
von 1912 und die Nova Aurigae von 1892 zeigten ein ahnliches Verhalten 
im Stadium des Absinkens ihrer Helligkeit, nur setzten diese Schwankungen 
zum Teil erst etwas spater ein. Aber bei allen ist die Periode der Schwan- 
kungen von derselben GréBenordnung und desgleichen ihr Umfang. Man 
hat auch Andeutungen dafiir gefunden, daB die Epoche des hellsten Auf- 
leuchtens in irgendeiner Beziehung steht zu den Epochen der spateren Maxima 
in den Helligkeitsschwankungen, und zwar in dem Sinne, daB das Haupt- 
maximum ziemlich genau um ein ganzes Vielfaches der Periode der Schwan- 
kungen vor den spateren Nebenmaxima liegt. Doch ist der Mechanismus 
dieser Vorginge und damit auch die Bedeutung dieser Beziehung noch nicht 
aufgeklart. Es ist aber zu hoffen, daB gerade solche GesetzmaBigkeiten es 
uns einmal erméglichen werden, die Einzelheiten des gesamten Vorganges, 
der sich beim Auftreten einer Nova abspielt, zu verstehen. Diese hier er- 
wahnten Schwankungen machen durchaus den Eindruck gedimpfter Schwin- 
gungen; mit der Zeit klingen sie ab. Bei der Nova Aquilae verlangsamte sich 
wahrend der periodischen Schwankungen die allgemeine Helligkeitsabnahme 
merklich. Als sie einsetzten, hatte die Nova eine Helligkeit von etwa 4. GréBe. 
Sie war also in der Zeit vom 9. Juni bis zum 29. Juni um 4% GroéBenklassen 
schwicher geworden. Von dann an sank die Helligkeit bis Ende Juli nur 
um etwa 1 GréBenklasse, im Monat August schon um merklich weniger, im 
September nur um etwa 4% GréBenklasse, und erst Mitte November war die 
Nova 6.GréBe und entschwand so dem bloBen Auge. Unter dauernden 
Schwankungen sank die Helligkeit stetig ab, war Mitte des Jahres 1919 noch 
etwa 65, Ende 1919 8.GréBe und im Oktober 1921 10. GréBe, also nur 
noch wenig heller als vor dem Aufleuchten. In manchen Fallen scheint die 
Helligkeit, zu der eine Nova nach dem Aufleuchten allmahlich herabsinkt, 
_ geringer zu sein, als diejenige, die sie: vor dem Aufflammen hatte. Haufig 
scheint dauernd eine unregelmabige Veranderl{chkeit der Helligkeit bestehen 
zu bleiben, z. B. bei der Nova Persei von 1901, die in den letzten Jahren 
Schwankungen zwischen der 12. und 15. GréBe erlitten hat. Es wird von groBem 


666 IV. Stellarastronomie. 


Interesse sein, diese Helligkeitsschwankungen der wieder schwach gewordenen 
neuen Sterne naher zu untersuchen. 

Neben den Anderungen der Helligkeit eines neuen Sternes gehen auch 
eleichzeitig interessante Verainderungen in der Farbe und dem allgemeinen 
Aussehen des Sternbildchens vor sich. Auch hier verhalten sich die verschie- 
denen Vertreter dieses Typus im wesentlichen ziemlich gleichartig. Die anfang- 
lich weiBe Nova wird mit dem Absinken der Helligkeit weiBlich-gelb bis rotlich 
und endlich am Ende der Entwicklung wieder weiB. Wahrend der periodischen 
Schwankungen offenbarte sich bei der Nova Persei eine diesen Schwankungen 
parallel laufende merkliche Anderung der Farbe und zwar von der Art, daB 
in den Maxima der Stern weiBer als in den Minima erschien. Im iibrigen 
weichen die Angaben iiber die Farbung neuer Sterne fiir verschiedene Beob- 
achter oft sehr merklich voneinander ab, und zwar deshalb; weil sie nicht, 
wie es fiir die Sterne im allgemeinen die Regel ist, ihren Ursprung allein in der 
Intensitatsverteilung des kontinuierlichen Spektrums hat, sondern zum Teil 
hervorgerufen wird durch den Anteil heller Linien im Spektrum des Sternes 
an dessen Gesamthelligkeit. So liefert in Zeiten, zu welchen die rote Wasser- 
stofflinie Ha stark ausgepragt ist, ihr Licht einen kraftigen Beitrag zur Ge- 
samtfarbung. Diese Uneinheitlichkeit des Lichtes der neuen Sterne kommt 
auch darin zum Ausdruck, da in den spateren Stadien der Entwicklung 
des 6fteren fiir sie verschiedene, mehr oder minder scharf ausgebildete Fokal- 
bilder im Brennpunkte eines Fernrohres sich nachweisen lassen. Je nach- 
dem man namlich fiir die Farbe einer Linie fokussiert, die gerade stark aus- 
gepragt ist, erhalt man ein scharfes Bild des Sternes im Lichte dieser Linie. 
Diese Erscheinung ist schon oft bei neuen Sternen beobachtet worden. 

Eine weitere auffillige Erscheinung ist, daB viele der neuen Sterne mit 
der Zeit ein verwaschenes Aussehen bekommen, manchmal sogar, wie z. B. 
die Nova T Aurigae, die Nova Aquilae 3 und die Nova Cygni 3, als Nebelflecke 
von meBbarer Ausdehnung erscheinen. Bei der Nova Aurigae stellte Barnard 
einen Durchmesser dieses Nebels von etwa3”’ fest, und bei der Nova Aquilae 
nahm der Durchmesser des nebelartigen Scheibchens langsam zu,. war im 
Oktober 1918 gleich 0'’65, im November 12, im Dezember 1”’8 und schlieB- 
lich im Juni 1920 iiber 3’... Der Kern des Scheibchens erschien merklich ver- 
dichtet. Doch miissen Beobachter von neuen Sternen in der Feststellung 
solcher Erscheinungen vorsichtig sein, worauf speziell Vogel hingewiesen hat, 
da ein nebelartiges verwaschenes Aussehen neuer Sterne dadurch vorgetauscht 
werden kann, da bei der Fokuseinstellung eines Fernrohres auf eine helle 
Region im Spektrum einer Nova andere helle Regionen ein unscharfes Bild 
ergeben, das sich als merklich ausgedehnter Abweichungskreis um das scharfe 
Bild legt. Trotzdem ist fiir verschiedene neue Sterne die Entwicklung zu 
einem endlich ausgedehnten Nebelscheibchen mit Sicherheit nachgewiesen. 
Die spektrale Untersuchung dieses Scheibchens bei der Nova Aquilae hat 
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sogar interessante Hinzelheiten tiber die Lichtverteilung innerhalb des Nebels 
ergeben, worauf wir im folgenden bei der Besprechung der Spektren der neuen 
Sterne zuriickkommen werden. 

Das Studium der neuen Sterne und das Verstindnis fiir die sich bei 
ihnen abspielenden Vorgange hat durch die Verwendung von Spektralappa- 
raten den starksten Impuls bekommen. Allerdings hat die spektrale Unter- 
suchung des von den neuen Sternen zu uns gelangenden Lichtes eine solche 
Fille von Erscheinungen zu Tage geférdert, daB es schwer ist, sie von einem 
einheitlichen Gesichtspunkt aus zu deuten. Andererseits bieten uns aber 
erst diese spektralanalytischen Daten Stoff genug. um eine Theorie der 
neuen Sterne von tiberzeugender Kraft auszubauen. Zur Zeit ist dies zwar 
noch nicht gelungen; doch waren wahrend der letzten Jahrzehnte mehrere 
so helle neue Sterne der spektralanalytischen Beobachtung zugingelich, 
und ihre Untersuchung hat soviel Gemeinsames in den Erscheinungen offen- 
bart, da man in der Aufkiarung derselben immerhin einen groBen Schritt 
vorwarts gekommen ist. Vor allem ist es gelungen, mehrere klar voneinander 
geschiedene Phasen in der spektralen Entwicklung eines neuen Sternes fest- 
zustellen, die zum Teil, wie zu Anfang erwahnt, so typische Merkmale dieser 
Sterngattung aufweisen, daB man geneigt ist, Sterne, deren Spektren diese 
Merkmale enthalten, als neue Sterne anzusprechen, auch wenn ihr Aufleuchten 
nicht beobachtet worden ist. Das erste Stadium umfaBt die Zeit unmittelbar 
vor dem Maximum der Helligkeit. Es liegt im Wesen dieser nicht vorauszu- 
sehenden Erscheinungen, da fiir die Zeit vor dem Maximum nur sparliche 
Beobachtungsdaten vorliegen. Das Aufflammen geht mit so ungeheurer 
Geschwindigkeit vor sich, daB bei der Entdeckung der Nova diese gewohn- 
lich schon unmittelbar vor dem Hoéhepunkt ihrer Helligkeit steht. 

Sowohl fiir die Nova Geminorum als auch fiir die Nova Aquilae sind 
Spektren einen Tag vor dem Maximum der Helligkeit gewonnen worden. Es 
zeigte sich ein im Blau und Violett sehr intensives kontinuierliches Spektrum, 
das von Absorptionslinien durchzogen war. So wurde im Spektrum der Nova 
Geminorum nach einer ausfiihrlichen Untersuchung von Newall und Stratton 
am 13. Marz 1912 folgendes festgestellt. Das kontinuierliche Spektrum ent- 
sprach etwa dem eines Sternes von dem Spektraltypus A5. Es zeigten sich 
die Kalziumlinien H und K sowohl als wenig verschobene feine Absorptions- 
linien wie auch als stark nach Violett verschobene breite, verwaschene Ab- 
sorptionslinien; die Wasserstofflinien waren ebenfalls breit, verwaschen 
und nach Violett verschoben. AuBerdem gelang es, viele Funkenlinien des 
Eisens, Titans und Siliziums mit Sicherheit zu identifizieren. Fast alle Chro- 
mospharenlinien waren vorhanden, worauf Furuhjelm hingewiesen hat; ihr 
Auftreten spricht fiir sehr hohe Temperaturen. Neben den Absorptionslinien 
tauchten schon fiir viele Elemente, insbesondere fiir Wasserstoff, helle Emis- 
sionslinien auf, und zwar waren diese wenig gegen ihre normale Lage ver- 
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schoben und erst schwach sichtbar. Ganz entsprechende Beobachtungen lie- 
ferte die Nova aquilae einen Tag vor ihrem Maximum: auch hier stark nach 
Violett verschobene Absorptionslinien des Wasserstoffs, von der normalen Lage 
wenig verschobene Emissionslinien und ein im Blau-Violett intensives kon- 
tinuierliches Spektrum. Das erwaihnte Merkmal der Verschiebung der Absorp- 
tionslinien gegen diebrechbarere Seite, also gegen Violett hin, ist ganz typisch 
fiir die neuen Sterne und wiederholt sich bei allen Sternen dieser Art, und 
zwar wihrend der ganzen Dauer der Erscheinung. Die Betrage, um die die 
Absorptionslinien nach Violett verschoben sind, sind so auSerordentlich 
oro$, daB man immer wieder Bedenken getragen hat, sie als Dopplereffekte 
zu deuten. Bei der Nova Aurigae offenbarcen sich im Laufe ihrer Beobachtung 
Geschwindigkeiten von etwa 800 km, bei der Nova Persei von etwa 1500 km 
(im Marz 1901), bei der Nova Geminorum am 15. Marz 1912 von 570 kin, und 
bei der Nova Aquilae traten zwischen dem 10. und 12. Juni 1918 sogar Ge- 
schwindigkeitsbetrage von tiber 2000 km auf. Da die Linien, und zwar sowohl 
die Absorptions-als auch die Emissionslinien, im Verlaufe der Entwicklung der 
Nova sehr breit und verwaschen sind, so hat man vermutet, daB es Drucke 
sind, die diese Linienverschiebungen hervorrufen. Doch kann heute mit 
einer gewissen Sicherheit behauptet werden, daB dies nicht der Fall ist, 
sondern daB wir es mit reellen Dopplereffekten zu tun haben. Datfiir spricht 
unter anderem, wie z. B. Duffield gezeigt hat, daB die Verschiebungen der 
Linien der Wellenlainge proportional verlaufen, wie es bei Dopplereffekten 
der Fall ist, jedoch nicht bei Druckeffekten. Aus der groBen Verschiebung 
folgt also, daB die absorbierenden Gasmassen mit ungeheurer Geschwindigkeit 
gegen die Erde hin bewegt sind. Evershed hat bei der Nova Aquilae gezeigt, 
daB die Geschwindigkeit der ausstrémenden Gasmasseu sich oft von Tag zu 
Tag stark anderte. So nahmen fiir die Wasserstofflinien und die Funkenlinien 
des Eisens die Dopplereffekte zwischen dem 12. und 19. Juli um Betrige zu, 
die einer Beschleunigung der Gase von tiber 200 km in dieser Zeit entsprachen. 
Kine besondere Rolle spielen auch hier wie in vielen Fixsternspektren 
vom Typus B die Kalziumlinien H und K. Sie erscheinen als feine Absorptions- 
linien, die an den Bewegungsvorgangen, welche die Dopplereffekte der iibrigen 
Linien offenbaren — bei den neuen Sternen also an den ungeheuren Violett- 
verschiebungen —, nicht teilnehmen. Sie zeigen nur geringfiigige Ver- 
schiebungen, bei der Nova Aquilae um Betrage von wenigen Kilometern, 
wenn man sie als Dopplereffekte interpretiert. Diese Geschwindigkeit spricht 
man als die Geschwindigkeit des ganzen Systems gegen die Sonne an. 
Das zweite Stadium in der Entwicklung des Spektrums beginnt mit dem 
Maximum der Helligkeit, also bei der Nova Aquilae mit dem 9. Juni 1918, bei 
der Nova Geminorum mit dem 14. Marz 1912. Das kontinuierliche Spektrum 
ist so intensiv, das daneben die Emissionslinien des Wasserstoffs und verschie- 
dener Metalle sich kaum durchzusetzen vermégen. Die Absorptionslinien ent- 
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wickeln sich dagegen stark, und so entsteht ein Spektrum, das bei der Nova 
Aquilae nach der Art der auftretenden Linien dem Spektrum eines Sternes 
vom Typus A wie z. B. a Cygni, bei der Nova Geminorum einer Zwischenstufe 
zwischen dem A-Stern a Cygni und dem F-Stern y Cygni sehr nahe kommt. 
Dies gilt in gleicher Weise fiir die verschiedenen neuen Sterne der letzten 
Zeit, die spektroskopisch untersucht sind. Zugleich entwickelt sich in diesem 
Stadium eine héchst merkwiirdige Erscheinung, die anfangs ein Versténdnis 
der Spektren auBerordentlich erschwert hat. Es treten nimlich neue Kom- 
ponenten der Absorptionslinien auf, die noch stiarker nach Violett verschoben 
sind, und auch die Emissionslinien nehmen eine komplexe Struktur mit 
verschiedenen Intensitaétsmaxima an. So bildet sich allmahlich ein Spektrum 
heraus, wie es durch die Uberlagerung mehrerer verschieden verschobener 
Spektren entstehen miiBte. Am 16. Marz 1912 erschien so bei der Nova 
Geminorum ein zweiter Satz von Absorptionslinien eines A-Spektrums; 
die erste Serie von Absorptionslinien kehrte allmahlich in die normale Lage 
zuriick und verschwand in den breiten verwaschenen Emissionslinien. 
Am 19. Marz, also einige Tage spater, erschien eine dritte Serie von Ab- 
sorptionslinien, dieses Mal zuerst bei den Elementen Wasserstoff und Helium, 
die noch starker nach Violett verschoben war, als die schon vorhandenen 
Linien. Nach wenigen Tagen, um den 25. Marz herum, hatte sich ein voll- 
staindiges Spektrum vom B-Typus herausgebildet. Das Absorptionsspektrum 
setzte sich also zusammen aus einem A-Spektrum mit den Linien des Wasser- 
stoffs, Eisens, Titans, Heliums und Kalziums, diese Linien verschoben um 
einen Betrag, der einem Dopplereffekt von 800km entsprechen wiirde, 
ferner aus einem B-Spektrum mit den Linien des Wasserstoffs, Heliums, 
Sauerstoffs, Stickstoffs, Kohlenstoffs. Die Verlagerung dieser Linien ent- 
sprach einer Geschwindigkeit von etwa 1450 km. AufSerdem war ein Emis- 
sionsspektrum von breiten, hellen Bandern, dem A-Typus nahe verwandt, 
vorhanden und schlieBlich noch ein System von nur wenig verschobenen 
Absorptionslinien, dem die bekannten Kalziumlinien H und K angehorten. 
Wie man sieht, ist die Zusammensetzung eines solchen Novaspektrums ganz 
auBerordentlich verwickelt. Am 26. Marz erschien bei der Nova Geminorum 
die fiir solche Sterne typische Novalinie bei 2 4640. In dieser Zeit hatte das 
Spektrum den héchsten Grad der Kompliziertheit erreicht. Die beiden Serien 
von Absorptionslinien des Wasserstoffs zerfielen selbst wieder in zwei Kompo- 
nenten, und das Spektrum vom B-Typus begann an Intensitat das vom A- 
Typus zu iibertreffen. In dieser Epoche setzten dann die periodischen Schwan- 
kungen der Helligkeit der Nova ein, begleitet von entsprechenden periodischen 
Verainderungen im Spektrum: in den Maxima deutlich ausgepragte Absorp- 
‘tionslinien des B-Spektrums, in den Minima Hervortreten der Emissions- 
linien. Die Helligkeitsschwankungen riihrten wohl von den Veranderungen 
der Helligkeit des kontinuierlichen Spektrums her. 
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Mit absinkender Gesamthelligkeit fielen mit der Zeit die Metallinien des 
Hisens und des Titans weg, und es traten nun die Emissionslinien starker her- 
vor, und zwar auBer den Linien des Wasserstoffs und Heliums noch die Nebel- 
linien, so daB das Spektrnm dem eines Gasnebels ahnlich wurde. Die Nebel- 
linien 2 5007 und 4 4363 waren ebenso wie die fiir die neuen Sterne charak- 
teristische Linie bei 2 4640 deutlich ausgepragt; aber auch die in den Woll- 
Rayet-Sternen auftretende Heliumlinie bei 2 4686 war schon sichtbar und 
bereitete den Ubergang in das letzte Stadium vor, das wir bei den neuen 
Sternen kennen. Bei der Nova Aquilae verlief diese Phase der Entwicklung des 
Spektrums im wesentlichen ganz ahnlich. Auch hier war nach dem Maximum 
der Helligkeit das Bild des Spektrums das: einer Uberlagerung mehrerer 
Spektren, und zwar zweier Absorptionsspektren vom a Cygni-Charakter mit 
verschieden starken und sehr betrachtlichen Violettverschiebungen und eines 
Spektrums mit breiten und in ihrer Struktur sehr komplexen Emissions- 
banden. AuBer den oben schon erwihnten Metallen konnten mit Sicherheit 
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Fig. 214. Spektrum der Nova Aurigae. 


Chrom, Skandium, Strontium und Magnesium identifiziert werden. Zeitweise 
waren sogar drei getrennte Spektren vom A-Typus zu unterscheiden. Aber 
dieser Zustand dauerte nur kurze Zeit. Schon eine Woche nach dem Maximum 
der Helligkeit, also Mitte Juni, verschwanden die Absorptionsspektren vollig, 
und es bildete sich immer ausgesprochener das Gasnebelspektrum heraus. 
Anfanglich wurde nur die Linie bei A 4640 sichtbar, aber noch im Juni er- 
schienen auch die Hauptnebellinien bei 2 5007 und.4 4959. Diese Linien waren 
aber, wie stets bei den neuen Sternen, breit und verwaschen, im Gegensatz 
zu den scharfen Linien in den Nebelspektren. Lhre Verschiebungen lieBen sich 
darum nur unsicher messen. Sie waren nach Messungen verschiedener Beob- 
achter stark nach Violett verschoben, wenn auch lange nicht so stark als 
frither die Absorptionsspektren. Lunt fand im Mittel eine Verschiebung 
von — 51.6 km, andere Beobachter fanden dafiir Werte bis — 110km. Die 
feinen Kalzium-Absorptionslinien offenbarten dagegen kaum merkliche 
Dopplereffekte. 

Bildliche Darstellungen der Spektren verschiedener neuer Sterne sind in 
den Figuren 214 bis 216 gegeben. 
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Das Gasnebelstadium ist vorerst das Endstadium gewesen, bis zu welchem 
sich die sorgfaltig untersuchten neuen Sterne der letzten Jahre haben ver- 
folgen lassen. DaB es immer noch nicht definitiv das Endstadium ist, hat die 
auBerordentlich interessante Feststellung gezeigt, daB bei der Nova Persei 
vom Jahre 1901 sich das Spektrum inzwischen in das eines Wolf-Rayet-Sternes 
verwandelt hat. Diese Feststellung ist im Jahre 1908 Hartmann mit einem 
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Fig. 215. Spektra der Nova Geminorum 2 nach Aufnahmen auf dem Potsdamer Obser- 
vatorium. 


Quarzspektrographen am groBen Refraktor des Potsdamer Observatoriums 
gelungen und in den Jahren 1913 und 1914 von den amerikanischen Astro- 
nomen am 60zélligen Reflektor auf dem Mount Wilson bestatigt worden. 
‘Diese Beobachter fanden das gleiche fiir die Nova Aurigae 1892. Wenn man 
bedenkt, daB die Helligkeit der Nova Persei bis zur GroSenklasse 11.4 abge- 
sunken war, so daB die Aufnahme am Potsdamer Refraktor tiber 8 Stunden 
Exposition erforderte, kann man die Schwierigkeit der Sicherstellung dieses 
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Resultats ermessen. Die Nova Aurigae hatte sogar bis zur 14. GroBe abge- 
nommen, Die Spektren zeigten, daB die beiden Hauptnebellinien bei 4 5007 
und 2 4959, die im Nebelstadium stark ausgepriégt waren, nicht mehr 
existierten, sondern daB die Linien sich zeigten, die den O-Spektren ihr 
charakteristisches Geprage geben. Die Nova Geminorum hat dieses Stadium 
seit dem Jahre 1916 erreicht, noch nicht aber die spater erschienene Nova 
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Fig. 216. Spektrum der Nova Aquilae Nr. 3. 
Nach Aufnahmen auf dem Dominion Observatory, Ottawa. 


Aquilae. Diese ist als griinliches Nebelscheibchen von merklicher Aus- 
dehnung sichtbar; die griine Farbe riihrt von der Nebellinie 2 5007 her. 
Aufnahmen dieses Nebels mit einem Spektrographen der Lick-Sternwarte, 
welche von Moore und Shane gemacht worden sind, lassen deutlich Anzeichen 
einer Inhomogenitat des Nebels erkennen. Die Nebellinien haben anscheinend 
ihren Ursprung in verschiedenen Regionen des Nebelscheibchens, das schwache 
kontinuierliche Spektrum seinen Ursprung im Kern. Es sind auch deutliche 
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Anzeichen von Bewegungsvorgangen innerhalb der Nebelmasse aus den Spek- 
trogrammen zu entnehmen. 

Kinen Hinweis auf diese Entwicklung der neuen Sterne hatte uns tibrigens 
schon die Nova Cygni aus dem Jahre 1600 geben kiénnen. Diese Nova steht 
als Stern 5. GréBe am Himmel und hat ein B-Spektrum mit hellen Bandern, 
ist also dem O-Typus nahe verwandt. Da aber dieser Stern in seinem Hellig- 
keitsverlauf sich wesentlich anders verhalten hat, als sonst Sterne dieser 
Gattung, so war keine Sicherheit dafiir gegeben, daB man es bei ihm mit 
emer Nova im gewohnlichen Sinne zu tun hat. Darum haben die spateren 
Beobachtungen von Hartmann und anderen an der Nova Aurigae, der Nova 
Persei und der Nova Geminorum solche Bedeutung fiir die Entwicklungs- 
geschichte der neuen Sterne, 

Bevor wir nun zu den verschiedenen Theorien tibergehen, die zur Deutung 
der bei den neuen Sternen beobachteten Erscheinungen aufgestellt worden 
sind, seien noch einige weitere Beobachtungsresultate angefiihrt. Es sind 
verschiedene Beobachtungsreihen angestellt worden, um die Temperatur der 
Strahlung der Nova Aquilae 3 in den verschiedenen Phasen ihrer Entwicklung 
zu bestimmen. Hertzsprung fihrte einen spektralphotometrischen Vergleich 
der Nova Aquilae mit dem ihr nahe stehenden A-Stern a Aquilae aus und 
gelangte zu dem Ergebnis, daB die Nova am 9. Juni, also im friihen Stadium 
ihrer Entwicklung, dieselbe effektive Temperatur besaB wie dieser Stern, also 
etwa 7200°. Wilsing hat in einer ausgedehnten Messungsreihe zwischen dem 
10. Juni und 4. Juli die effektive Temperatur aus der Energieverteilung im 
kontinuierlichen Spektrum abgeleitet und fand Werte, die zwischen 9000° 
am 10. Juni, 5700° am 13. Juni, 10 000° am 19. Juni, 7200° am 30. Juni und 
11 000° am 4. Julilagen.. Die Temperatur entsprach also am Anfang und am 
Ende der Reihe derjenigen eines Sternes vom Spektraltypus B; dabei nahm 
die Gesamthelligkeit des Sternes in dieser Zeit um 3 GréBenklassen ab. Die 
Temperaturabnahme in der Zwischenzeit entsprach den Helligkeitsschwan- 
kungen, wie es bei einem schwarzen Strahler der Fall sein wiirde. Guthnick, 
der den Farbenindex der Nova aus lichtelektrischen Messungen mit Gelb- 
filter abyeleitet hat, fand entsprechend am 10. Juni, als die effektive Tempe- 
ratur nach Wilsing ein Minimum hatte, einenFarbenindex, wie er einem Stern 
vom Spektraltypus B8 zukommt, am 11. Juni einen Wert zwischen Oecd 
und BO, am 12. Juni B2 und am 30. Juni, als die Temperatur wieder gesunken 
war, einen Wert des Farbenindex entsprechend dem Typus A3. 

Wir wenden uns jetzt den verschiedenen Hypothesen zur Erklarung des 
iiberraschenden Helligkeitsanstieges und der ihn begleitenden spektralen Er- 
scheinungen bei den neuen Sternen zu. 

Die alteren, unseren physikalischen Anschauungen direkt widersprechen- 
den Hypothesen iibergehen wir hier, und von den neuveren sollen auch nur die 
besprochen werden, die wenigstens eine Zeitlang griSere Anerkennung 
43 
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gefunden haben. Zu Ende der sechziger Jahre des vorigen Jahrhunderts, als 
man noch keine Nova spektroskopisch untersucht hatte, stellte Zéllner eine 
Hypothese auf, die alle damals bekannten Beobachtungstatsachen zu erklaren 
versuchte. Zéllner nahm an, daB sich bei fortschreitender Abkihlung eines 
Sternes durch Ausstrahlung der Warme in den Weltenraum ebenso wie bei 
der Sonne Abkihlungsprodukte bilden, deren Ausdehnung im Laufe der 
Zeiten allmahlich wachst, und die schlieSlich den ganzen gliihenden Korper 
mit einer Schicht iiberziehen. Findet nun durch entweder periodisch oder in 
unbestimmten Zeitriumen erfolgende, innere oder auBere Stoérungen ein 
ZerreiBen dieser vollkommenen oder teilweisen Umhiillung statt, so werden 
mehr oder minder heftige Ausbriiche der inneren Massen die Folge sein. Je 
nach der Ausbreitung dieser Glutmassen tiber mehr oder weniger groBe Teile 
der Oberfliche wird der bereits ganzlich erloschene oder nur noch schwach 
leuchtende Stern plétzlich wieder hell. 

Diese Hypothese erklart nicht nur die Helligkeitserscheinungen bei den 
neuen Sternen, sondern sie scheint auch den spektralen Vorgangen gerecht 
werden zu kénnen. Man wird sich die hervorbrechenden Massen als gewaltige 
Gasprotuberanzen vorzustellen haben wie die Protuberanzen auf der Sonne, 
nur sind die Ausmafe des ganzen Vorganges unvergleichlich viel gréBer und 
stiirmischer. Die aus dem Inneren des Sternes hervorbrechenden Gasmassen 
erscheinen auf die uns zugekehrte Oberflache desSternes projiziert und erzeugen 
die stark nach Violett verschobenen Absorptionslinien, wie es bei einem Aus- 
strémen der Fall sein muB. Erfolgen verschiedene solcher Ausbriiche kurz 
hintereinander, so entstehen verschiedene Serien je nach den Geschwindig- 
keiten mehr oder minder stark nach Violett verschobener Absorptionslinien, 
wie das bei der Nova Geminorum und der Nova Aquilae beobachtet worden 
ist. Auch die Erscheinungen in den Emissionsbanden und der allméahliche 
Ubergang zum Spektrum eines Gasnebels scheinen sich im Rahmen dieser 
Hypothese befriedigend deuten zu lassen. 

In einem ahnlichen Gedankengange bewegt sich ein Erklarungsversuch, 
den O. Lohse aufgestellt hat. Lohse nimmt an, da8 durch die fortschreitende 
Abkiithlung der aus glithenden Gasen bestehenden Masse eines Fixsternes 
eine atmospharische Hitille um denselben erzeugt wird, die das Licht so stark 
absorbiert, daB der Stern nicht mehr oder wenigstens nur schwach leuchtet. 
,,Wenn dann durch weitere Warmeausstrahlung der Grad der Abkiihlung 
erreicht wird, welcher fiir Bildung derjenigen chemischen Verbindungen 
erforderlich ist, die einen wesentlichen Teil des Ganzen bilden, so wird bei 
Vereinigung der betreffenden Elementarstoffe eine bedeutende Wairme- und 
Lichtentwicklung stattfinden, welche den Stern plétzlich fir langere oder 
kiirzere Zeit wieder sichtbar macht.“ 

Kine Reihe anderer Hypothesen, die ersonnen worden sind, gehen von 
ganz anderen Vorstellungen aus. Nach ihnen wird der ganze Vorgang des 
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Aufleuchtens durch einen Zusammensto8 eines Sternes mit einem anderen 
Sterne oder sonstigen kosmischen Massen ausgelist. So wurde besonders von 
Vogel bei Gelegenheit seiner Untersuchungen iiber die Nova Aurigae die 
Hypothese aufgestellt, daB zwei Sterne, auf ihrem Wege durch den Weltraum 
zusammenstoBend, das Aufflammen einer Nova verursachen. Bei dem Zu- 
sammensto8 wird eine enorme Wirmemenge produziert, durch welche die 
Materie der Sterne oder wenigstens groBe Teile derselben zu einer sehr hohen 
Temperatur erhitzt und zum Teil auch vergast werden. Abgesehen von der 
iiberaus geringen Wahrscheinlichkeit eines direkten ZusammenstoBes zweier 
kompakter Weltkérper, wiirde allerdings der Effekt eines solchen eine so 
enorm groBe Temperatursteigerung sein, da diese imstande ware, die ur- 
spriinglich wenig heifen Korper in die gréBte Gluthitze zu versetzen. Gerade 
aber die Machtigkeit eines solchen Vorganges spricht gegen die Annahme. 
In diesem Falle kénnte namlich, wie Seeliger bewiesen hat, nicht eine so 
schnelle, in wenigen Monaten vor sich gehende Abkiihlung erfolgen, wie sie 
tatsaichlich meist beobachtet worden ist. 

Um das gleichzeitige Auftreten der Absorptions- und der Emissionslinien 
desselben Elements im Novaspektrum und die starke Verschiebung dieser 
Linien gegeneinander zu erklaren, nahm Vogel an, daB der eine Kérper das 
Spektrum mit den Absorptionslinien, der andere das mit den Emissionslinien 
besitze, und daB beide Korper mit einer enormen Geschwindigkeit (1000 bis 
1200 km in der Sekunde) gegeneinander laufen. Solchen Geschwindigkeiten 
ist man aber bisher bei den Sternen kaum begegnet, auch ist es héchst un- 
wahrscheinlich, daB sich bei allen beobachteten neuen Sternen der die Ab- 
sorptionslinien erzeugende Stern auf uns zu, der die hellen Linien erzeugende 
von uns fort bewegt, wie man aus der Lage der Linien folgern mitiBte. Da 
auBerdem noch weitere Schwierigkeiten auftreten, ist dieser Vogelsche Er- 
klarungsversuch als nicht mehr anwendbar anzusehen. 

Eine weitere Theorie hat Seeliger im Anschlu8 an das Auftreten der 
Nova Aurigae aufgestellt und spater weiter ausgebaut. Seeliger nimmt an, 
daB ein Stern in ausgedehnte Wolken staub- oder gasférmiger Natur eintritt 
und dureh den Widerstand, den er hierdurch erleidet, sich selbst und auch 
zum Teil die Wolken in starke Gliihhitze versetzt. Der ganze Vorgang ist 
dem sehr ahnlich;, den wir beim Eintritt von Sternschnuppen oder Meteoren 
in die obere diinne Schicht unserer Atmosphare sehen. Ist die Dichtigkeit 
der Wolken, welche der Stern durchlaiuft, an verschiedenen Stellen nicht 
cleichférmig, so wird der Stern Helligkeitsschwankungen (Nova Persei) oder 
sogar erneutes Aufleuchten (Nova Aurigae) zeigen miissen. Die spektralen 
Vorgange in den neuen Sternen lassen sich aber im Rahmen der Seeligerschen 
' Hypothese anscheinend nur befriedigend erklaven, wenn man annimmt, dab 
durch den Zusammensto8 gewaltige Gasausbriiche aus dem JInneren des 
Sternes verursacht werden. Sie greift damit auf die Vorstellungen zurick, 
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die die Zéllnersche Hypothese zur Erklarung der starken Violettverschiebungen 
der Absorptionslinien heranzieht. Der ZusammenstoB des Sternes mit der 
kosmischen Staub- oder Nebelmasse wiirde dann im Wesentlichen nur den 
Grund fiir das Auftreten dieser riesigen Protuberanzen darstellen. Die 
Zoéllnersche Hypothese laBt die Frage nach dem Grunde dieser gewaltigen 
Eruptionen offen. Fir die Anschauungen der Seeligerschen Hypothese 
scheinen jedoch besonders die Vorgiinge zu sprechen, die bei der Nova Persei 
in Erscheinung traten und berechtigtes Aufsehen erregt haben. 

Wolf entdeckte nimlich auf einer Aufnahme dieser Nova vom 23. August 
1901 Andeutungen eines die Nova umgebenden Nebels. Spatere Aufnahmen 
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Fig. 217a. Nebel um die Nova Persei, 1901 Sept. 20. 


von Ritchey, Perrine und anderen haben die Existenz dieses weit ausgedehnten 
Nebels sichergestellt und zugleich interessante Einzelheiten iiber sein Ver- 
halten im Laufe der spateren Zeit ergeben (siehe Fig. 217 a u. 217b). Es lieBen 
sich in der Nachbarschaft der Nova im wesentlichen drei verschiedene Nebel- 
kondensationen nachweisen: der Nova zunachst ein Nebelkern, der lange Zeit 
hell leuchtete, anfangs eine konstante Entfernung von der Nova hatte, spater 
sich jedoch mit groBer Geschwindigkeit ausbreitete; sodann Nebelmassen in 
Gestalt einer inneren und einer auBeren, schwacheren Ellipse. Die eine Ellipse 
offenbarte anfangs eine mittlere tagliche Geschwindigkeit von ungefihr 2’, 
spater eine geringere von etwa 1’’ in Richtung von der Nova fort. Die auBere 
Kllipse zeigte zunachst eine fast doppelt so grobe Ausbreitungsgesch windigkeit 
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als die innere, kam aber anscheinend spater zur Ruhe. Die Nebel unterlagen 
lebhaften Form- und Helligkeitsinderungen. Ende des Jahres 1917 wurde 
mit dem 60 zélligen Reflektor der Mount Wilson-Sternwarte ein weiterer 
Nebelring in der Nahe der Nova entdeckt. Wahrend verschiedene Astronomen 
das Aufleuchten dieser Nebel auf strahlende Partikelchen zuriickfithrten, die 
mit unglaublicher Geschwindigkeit aus der Nova ausgeschleudert werden 
sollten, haben Kapteyn, Wilson und insbesondere Seeliger die Auffassung ver- 
treten, daB es sich bei dieser Erscheinung um ein Aufleuchten von dunklen 
Nebelmassen im reflektierten Lichte der Nova handelt. In der Tat scheint 
diese Auffassung den Beobachtungen am leichtesten gerecht werden zu 


kénnen, obwohl insbesondere der der Nova nahe liegende Nebelkern dieser 
Deutung seines Leuchtens doch noch manche Schwierigkeit entgegensetzt 
und auch der Umstand, dab das Licht der Nebelmaterie keine Polarisation 
" zeigte, sich schwer erklaren 1a8t. Vom Standpunkte der Seeligerschen Hypo- 
these tiber die neuen Sterne kénnte immerhin dieses Erscheinen des Nebels 
als Beweis fiir das Vorhandensein dunkler Nebelmassen in der Nahe der auf- 
leuchtenden Nova gelten. Doch ist noch so vieles in der ganzen Entstehungs- 
‘und Entwicklungsgeschichte der neuen Sterne pingeklart, daB eine endgiltige 
Stellungnahme zugunsten einer der vielen Theorien noch nicht méglich ist. 

Eine kiirzlich von Nolke entwickelte Anschauung iiber das Wesen dieser 
vanzen Erscheinung, die auch den ZusammenstoB zweier Kérper und zwar 
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eines Planeten mit seinem Zentralkorper als die den Vorgang des Aufleuchtens 
der Nova auslésende Katastrophe voraussetzt, zeigt, wie mannigfach die Vor- 
stellungen sein kénnen, die in groBen Linien den Ablauf der Erscheinung 
wiederzugeben vermégen. Erst ein tieferes Eindringen in die Einzelheiten 
des Prozesses wird es uns erméglichen, die wirklich brauchbaren Hypothesen 
auszusieben. Insbesondere ist die letzte Phase in der Entwicklung der neuen 
Sterne vom Gasnebel zum Wolf-Rayet-Sterne noch nicht in ihren Einzelheiten 
erforscht und ebenso wenig die Stellung der neuen Sterne zu den tibrigen Ver- 
tretern dieses Spektraltypus sowie den veranderlichen Sternen, deren Hellig- 
keitsinderungen und deren Spektren eine gewisse Verwandtschaft zu den 
neuen Sternen offenbaren. Eine bei den neuen Sternen auffallende Erschei- 
nung ist ihre starke Konzentration gegen die MilchstraBenebene, wie man 
sie, auch bei den B-Sternen, den Wolf-Rayet-Sternen und planetarischen 
Nebeln beobachtet. Wenn der Mechanismus ihres Aufleuchtens in der Tat 
mit dem Eindringen eines Sternes in kosmische Materie zu tun hat, so sind 
solehe ZusammenstoBe in erster Linie natiirlich dort zu erwarten, wo die 
Dichte der Materie am gréBten ist, also in der Nahe der MilchstraBe. Doch 
wird diese Erscheinung vermutlich erst dann vollstiindig verstanden werden 
kénnen, wenn wir die Ursache der verschiedenen Anordnung der verschiedenen 
Spektralklassen gegentiber der Milchstra8e in ihrer Bedeutung fiir die Ent- 
wicklungsgeschichte eines Sternes oder fiir die dynamischen Verhiltnisse 
innerhalb der MilchstraBe erkannt haben. 


8. Die MilchstraBe. 


Die MilchstraBe ist nicht nur eines der interessantesten und schénsten 
Objekte des Himmels, sie nimmt auch, wie wir sehen werden, eine ebenso 
bedeutsame Stellung in unserem Sternsystem ein, wie die Ekliptik im Planeten- 
system. So sind die Sterne des Himmels sehr nahe symmetrisch zur Milch- 
straBenebene verteilt, welche vielleicht auch fiir die Bewegungen der Sterne 
eine Symmetrieebene ist. Ferner bestehen zweifellos gewisse Beziehungen 
zwischen der MilchstraBe und dem Vorkommen einer groBen Anzahl von 
Gattungen zélestischer Objekte. Wir sahen bereits, daB die Wolf-Rayet- 
Sterne fast ausschlieBlich in der MilchstraBe liegen, dab die Heliumsterne 
ebenso wie die Sterne der Klasse N in auffallender Weise sich in einem schmalen 
Giirtel haufen, dessen Mitte die MilchstraBe ist. Das Gleiche gilt fiir die Ver- 
finsterungs- und 6 Cephei-Variabeln, fiir die neuen Sterne, fiir die groBen — 
unregelmaBigen Gasnebel, fiir die planetarischen Nebel. Wir wollen uns 
wegen der groben Bedeutung, welche die MilchstraBe fiir den Bau des Uni- 
versums besitzt, etwas eingehender mit ihr beschaftigen und alles zusammen- 
stellen, was die Beobachtungen bisher tiber sie ergeben haben. 

Zunachst soll ihr Verlauf durch die Sternbilder des Himmels verfolgt 
werden und zwar nach den schénen, auf Grund sorgfaltiger Beobachtungen 
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hergestellten Zeichnungen, welche Houzeau in seiner Uranométrie Générale 
veroffentlicht hat. Beginnt man vom Schwan, so sieht man die MilchstraBe 
durch folgende Sternbilder gehen: Eidechse, Cassiopeja, Perseus, Fuhrmann, 
zwischen den Zwillingen und dem Orion nach dem Einhorn, Schiff, stidlichen 
Kreuz. ‘Hier teilt sie sich; der siidliche, hellere Arm geht weiter durch Zirkel, 
Winkelma8, Altar, Skorpion, Teleskop, Schiitze, Sobieskischen Schild, Adler, 
Pfeil, Fuchs bis wieder zum Schwan, wo er sich mit dem nérdlichen Arm 
vereinigt. Dieser geht vom siidlichen Kreuz aus durch die Sternbilder Zentaur, 
Wolf, Skorpion, wo er zu verschwinden scheint; im Ophiuchus taucht er aber 
wieder auf und lauft zwischen Pfeil und Herkules nach dem Vereinigungs- 
punkte im Schwan. 

Fiir die stellarastronomischen Untersuchungen ist es notig, die Lage der 
MilchstraBenebene bzw. des Poles derselben zu kennen. Man verfahrt zur 
Feststellung derselben so, daB man durch Beobachtungen mit dem bloBen 
Auge von Stiick zu Stiick die hellsten Stellen der MilchstraBe aufsucht, diese 
in eine Sternkarte eintragt und den Kreis bestimmt, welcher méglichst nahe 
durch alle diese Punkte hindurchgeht, und schlieBlich die Rektaszension und 
die Deklination des Nordpoles dieses- Kreises berechnet. Die besten Bestim- 
mungen riihren von Gould, Houzeau-Kobold und Newcomb her. Diese 
Forscher fanden folgende Lage des MilchstraBenpols fir 1900: 


AR Dekl. 
0 
Gould 190.6 + 27.2 
Houzeau- Kobold 191.5 + 27.9 
Newcomb TRS NLS: + 26.8 


Aus einer Diskussion von acht vorliegenden Untersuchungen leitete 
neuerdings Crommelin als besten Wert ab: 


AR 190.65 Dekl. ++ 27.53. 


Eine Schwierigkeit bei diesen Bestimmungen entsteht dadurch, daB 
sich die MilchstraBe, wie wir sahen, auf eine groBe Strecke hin in zwei Arme 
spaltet. Die Berechnung zeigt aber, da8 sich hierdurch die Lage des Poles 
im Verhaltnis zu der iiberhaupt erreichbaren Genauigkeit, welche bei einem 
so wenig gut definierten Objekt, wie es die MilchstraBe ist, nicht groB sein 
kann, nicht wesentlich andert. So fand z. B. Newcomb fiir die Lage des Poles, 
falls der Arm westlich von Schwan und Adler nicht mitbenutzt wird: 


AR 192.8 Dekl. +272, 


einen Wert, der von dem oben angegebenen, welcher unter Benutzung beider 
Arme berechnet war, nicht wesentlich verschieden ist. Die so festgelegte 
MilchstraBencbene schneidet den Aquator eiimal éstlich vom Orion zwischen 
AR 6!" und 7° und ein zweites Mal zwischen AR 18" und 19", und zwar unter 
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einem Winkel von etwa 63°. Lage die Sonne genau in dieser Ebene, so wiirde 
die MilchstraBe fiir uns als ein gréBter Kreis am Himmel erscheinen. Das 
ist aber nicht der Fall, vielmehr zeigen alle Untersuchungen, daB sich die 
Sonne um einen allerdings nur geringen Betrag nordlich von der Milchstrafen- 
ebene befindet, sowohl wenn man beide Arme beriicksichtigt, als auch wenn 
man sich auf den Hauptarm beschrankt. 

Ganz analog nun, wie man im Ekliptikalsystem die Position eines Sternes 
durch Linge und Breite desselben definiert, bestimmt man die Position eines 
Gestirnes im MilchstraBensystem durch die galaktische Lange und Breite. 

Die MilchstraBe ist kein den Himmel umspannendes, gleichmaBig leuch- 
tendes Band, sie ist auch nicht allein das Resultac der allgemeinen Tendenz 
der Sterne, an Zahl um so mehr zuzunehmen, je mehr wir uns der Mittel- 
linie der MilchstraBe nahern, vielmehr ist sie ein ganz ungeheuer kompliziertes 
Gebilde, welches Herschel in etwas drastischer Weise mit Sand verglich, den 
man mit der Hand hingeschleudert hat, nicht nur mit einer Hand, sondern 
wahllos mit beiden und mit halbleeren und vollen Handen. Es 1aBt sich durch 
keine Beschreibung ein auch nur angenahertes Bild der verwickelten Struktur 
mit ihren zahllosen Lichtabstufungen geben, und selbst die besten Darstel- 

'ungen (Heis, Houzeau, Thome, J. F. Julius Schmidt, Boeddicker, Easton) 
zeigen bei einem Vergleich untereinander nur, dab jeder Beobachter gewisser- 
mafen seine eigene MilchstraBe gesehen und gezeichnet hat. Es haben daher 
Pannekoek und Graff versucht, den Verlauf und die hauptsachlichsten Einzel- 
heiten der MilchstraBe durch Helligkeitsschaétzungen der Art, wie man sie 
bei der Beobachtung veranderlicher Sterne macht, sicherer zu erforschen. 
Ersterer hat die Helligkeiten einer Anzah] markanter Stellen durch zahlreiche 
Schatzungen festgelegt, letzterer durch Messungen mit einem Flachenphoto- 
meter. An diese Normalstellen haben dann beide Beobachter die tibrigen Teile 
der MilchstraBe durch Schatzungen angeschlossen und die Resultate durch 
Linien gleicher Helligkeit (Isophoten) bildlich dargestellt. Aber alle Zeich- 
nungen, welche auf Grund von Beobachtungen mit dem Auge gemacht worden 
sind, werden weit tibertroffen durch die wundervollen photographischen Auf- 
nahmen von M. Wolf (Die MilchstraBe. Leipzig 1908), vom Harvard College 
Observatory und besonders von Barnard (Publications of the Lick Obser- 
vatory Vol. XI und,,An Atlas of the Milky Way“, Publications of the Carnegie 
Institution No. 247), welche erst wirklich die unendlich zahlreichen und feinen 
Kinzelheiten dieses Gebildeserkennen lassen. Freilich geben die Photographien 
immer nur kleinere Ausschnitte der MilchstraBe; Goos hat es daher unter- 
nommen, durch eine zeichnerische Kombination zahlreicher von Max Wolf 
gemachter photographischer Aufnahmen ein Gesamtbild der MilchstraBe 
zusammenzustellen. (,,Die MilchstraBe.. Hamburg 1921). 

Wir wollen uns hier nicht mit einer Beschreibung aufhalten, sondern 
nur einige hauptsachliche Punkte hervorheben. Die MilchstraBe hat nicht 


Die Milchstra Be. 681 


iiberall die gleiche Breite. Diese betragt z. B. im Schiff Argo, der breitesten 
Stelle, ttber 30°, wahrend sie an anderen Stellen bis auf wenige Grad zu- 
sammenschrumpft. Die hellsten Stellen liezen im Adler, etwas stidlich von 
t Aquilae, im Sobieskischen Schild und im Schwan. Von gréBeren besonders 
dunklen Stellen sind die bekanntesten die ,, Kohlensicke“ im siidlichen Kreuz, 
deren gréBerer ein Oval von etwa 4° Linge und 2%° Breite bildet. Aber auch 
am Nordhimmel findet sich eine ahnliche dunkle Stelle, namlich zwischen 
a Cygni und a Cephei. Die dunklen Stellen gleichen Inseln in dem Licht- 
strom der MilchstraBe. Die photographischen Aufnahmen zeigen ibrigens 
auch in den dunklen Stellen, ebenso zwischen den zwei Armen, noch zahl- 
reiche Sterne, so daB diese Verzweigung auf Photographien iiberhaupt nicht 
wesentlich auffallt. 

Hochst wahrscheinlich sind diese groBen dunklen Stellen durch kosmische 
Staub- oder Gasmassen verursacht, die zwischen uns und der Hauptmenge 
der Sterne der MilchstraBe, also uns naher als diese, ausgestreut sind und daher 
die ferner liegenden Sterne verdecken. Es scheint, daB diese groBen dunklen 
Massen nicht allzuweit von uns liegen. Pannekoek, wie auch Dyson und 
Melotte haben versucht, die Entfernung einer solchen Wolke im Taurus abzu- 
schatzen. Zu diesem Zweck wird in der Wolke und ihrer Umgebung die 
Anzahl der Sterne verschiedener Gré8enklassen durch Zihlungen bestimmt. 
Unter der Annahme, daB die Sterndichte und die Verteilung der Leucht- 
krafte an der betreffenden Stelle, falls die Wolke nicht vorhanden wire, die 
gleichen sein wiirden, wie im Fixsternsystem sonst, kann man dann durch 
stellarstatistische Methoden die Entfernung der Wolke abschatzen. Oben- 
genannte Forscher fanden auf diese Weise fiir die Tauruswolken eine Ent- 
fernung von 140 Sternweiten (entsprechend einer Parallaxe von 00072) bzw. 
200 bis 300 Sternweiten. Die durch die Wolke bewirkte Absorption betragt an 
mitteldunklen Stellen etwa 2™. Setzt man voraus, daB es Gase sind, welche 
die Absorption erzeugen, so miissen es so betrachtliche Massen sein, daB sie 
die Massen der Sterne selbst im gleichen Raume sehr weit iibertreffen. Wird 
dagegen die Absorption durch Staubteilchen hervorgerufen, so gentigen maBige 
Massen, um die Verdunkelung zu erklaren. 

An dem Aufbau der MilchstraBe sind in der Hauptsache zahllose, meist 
schwache Sterne beteiligt, die, vielfach haufenweise beieinander liegend (siehe 
Fig. 218), den Eindruck wolkenahnlicher Gebilde hervorrufen. Die Sterne 
stehen an vielen Stellen derselben so dicht aneinander, daB auch die gréBten 
und besten Fernrohre der Jetztzeit nicht ausreichen, diese Wolken in ein- 
zelne Sterne aufzulésen. 

Welchen Spektralklassen die einzelnen Sterne der MilchstraBe vorzugs- 
‘weise angehoren, laBt sich wegen der groBen Lightschwache derselben natiir- 
lich nicht feststellen. Da man aber wei, dai die schwachen Sterne der 
Bonner Durchmusterung eine um so ,,blauere Farbe‘ zeigen, d. h. um so 


682 IV. Stellarastronomie. 


friiheren Spektralklassen angehéren, je naher sie der MilchstraBe liegen 
(Kapteynsches Phanomen), und Pickering gezeigt hat, daB das Verhaltnis 
der Zahl der A-Sterne zu der der anderen Klassen mit abnehmender Hellig- 


Fig. 218. MilchstraBe bei & Ophiuchi. 
keit der Sterne wachst, so glaubte man, daBb auch die Sterne der MilchstraBe 


selbst zu den friiheren Spektralklassen zu rechnen seien. 
Kine von Fath zur Entscheidung dieser Frage unternommene Unter- 


suchung hat aber ein anderes Resultat ergeben. Fath photographierte auf 
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dem Mount Wilson das Spektrum des Gesamtlichtes der MilchstraBe an 
drei sehr hellen Stellen im Schiitzen, Schwan und Sobieskischen Schild mit 
einem sehr lichtstarken Spektrographen von kleiner Dispersion, und da zeigte 
sich, da das Gesamtspektrum der MilchstraBe an jenen drei Stellen sehr 
nahe dem Sonnenspektrum gleicht. Es lieBen sich namlich die Fraunhofer- 
schen Linien F, G, H, K und drei breite Absorptionsbander im Ultraviolett 
hinter K erkennen, und die Abweichungen vom Spektrum der Sonne waren 
nur gering und unwesentlich. Auch die Intensitatsverteilung im MilchstraBen- 
spektrum entsprach der, welche im Sonnenspektrum vorhanden ist. 

Kine Bestatigung dieses Resultates suchte Fath nach einem Vorschlage 
von Kapteyn durch direkte, unter Anwendung von Farbfiltern gemachte 
photographische Aufnahmen von MilchstraSenteilen zu erhalten. Diese 
zeigten nun, daB in der Tat die schwacheren MilchstraBensterne réter zu 
sein scheinen, als die helleren. Hiernach mu8 also das Zahlenverhaltnis der 
A-Sterne zu den spateren Klassen (G bis K) von einer gewissen SterngréBe 
an — etwa der 9. GréSenklasse — wieder abnehmen, wie das auch in den 
Pickeringschen Untersuchungen angedeutet. ist, so daB die Mehrzahl der 
sehr schwachen MilchstraBensterne in Wirklichkeit spateren Spektralklassen 
angehért. Eine ganz analoge Erscheinung findet sich auch bei Sternhaufen. 

Aber nicht nur aus Sternen setzt sich die MilchstraBe zusammen, sondern 
fast tiberall in derselben und besonders an den Randern derselben lagern 
Nebelmassen von zum Teil ungeheurer Ausdehnung, so z. B. im Orion, Schiff, 
Schiitzen, Schwan. Die helleren dieser groBen unregelmaBigen Nebel waren - 
bereits W. Herschel bekannt, aber die fast iiberall vorhandenen, vielfach 
auBerordentlich zarten, sich kaum abhebenden und viele Quadratgrade be- 
deckenden Nebelschimmer haben erst die photographischen Aufnahmen von 
Barnard und M. Wolf aus den Tiefen des Himmels hervorgeholt. Durch die 
Untersuchungen besonders von M. Wolf ist festgestellt, daB diese Nebel Gas- 
spektra zeigen, also aus leuchtenden Gasen (Wasserstoff, Helium und noch 
unbekannten Gasen) bestehen, welche sich auch in den planetarischen Nebeln 
und in den neuen Sternen finden. 

Die um die Nebel herum befindlichen Teile der MilchstraBe zeigen nun 
eine merkwirdige EKigenschaft: sie sind arm an schwachen und mittel- 
hellen Sternen, waihrend in den hellen Nebeln selbst zahlreiche Sterne vor- 
handen sind. Schon W. Herschel war dies eigentiimliche Verhalten aufge- 
fallen. Als Beispiel sei die Gegend um den Orionnebel erwahnt, welcher nur 
eine Verdichtung in weit ausgedehnten Nebelmassen ist. Auf Anregung von 
M. Wolf hat Kopff die Sterne dieser Gegend ausgezahlt; das Resultat der 
Zahlung ist in Fig. 219 dargestellt. Die Dichte der Schraffierung gibt die 
Sternzahl an. Sie betragt in dem nichtschraffierten Teile weniger als 
10. Sterne fiir ein Quadrat, dessen Seitenlange zwélf Bogenminuten ist, in den 
schraffierten 10 bis 19, 20 bis 29, 30 bis 39, 40 und mehr Sterne, je nach 
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der Starke der Schraffierung. Die Stelle des dichtesten Teiles des Nebels ist 
durch ein Quadrat bezeichnet. Die Figur zeigt nun auf das deutlichste, dab 
der helle Orionnebel von einer weiten, lang gestreckten Hohle umgeben ist, 
die ganz arm an Sternen ist, und an deren oberem Ende der Nebel selbst 
hegt. 

Ein zweites, sehr charakteristisches Beispiel bietet die MilchstraBe bei 
mM, Cyeni (Fig. 220), wo der sogenannte Coconnebel gleichfalls am Ende eines 
langen, vielverzweigten sternarmen Kanals steht. Dieselbe Erscheinung 


wiederholt sich, wie bereits erwahnt, in ganz gleicher Weise an zahlreichen 
Stellen der MilchstraBe, so bei den Nebeln bei y Aquilae, 6 Cassiopejae, 
S Monocerotis, € Persei, 52 Cygni, beim Amerikanebel usw. ih 
Barnard hat aber auch sternarme Gebilde (Héhlen und Kaniale) gefunden, 
in deren Nahe keine leuchtenden Nebel stehen. Sie erscheinen wie Locher 
in der MilchstraBe, durch welche man in den dunklen Himmelsraum hinaus- 
sieht. Eines der charakteristischsten Objekte dieser Art befindet sich in der 
Nahe von aCephei. Zweifellos gibt es Stellen in der MilchstraBe, wo die 
Sterne fehlen, also wirklich leere Raume vorhanden sind, aber die meisten 
dieser Barnardschen dunklen Gebilde sind als ,,dunkle Nebel‘‘ anzusehen. 
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Fig. 220. Sternhohle bei 7, Cygni; nach einer Aufnahme von M. Wolf. 
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Ebenso namlich, wie in den grofen Sternleeren der MilchstraBe Ansamm- 
lungen von nicht leuchtender Materie uns den Ausblick in den Weltraum 
versperren, diirften diese kleinen dunklen Gebilde durch das Dazwischen- 
treten dunkler Massen zwischen uns und die ferneren Teile’der MilchstraBe 
erzeugt werden. Auf einen solchen Ursprung weist auch die Beobachtung 
hin, da8 haufig diese Héhlen und Kanale dunkler als der benachbarte Himmel 
sind. Die hellen Sterne, welche sich in den Sternleeren finden, miissen dann 
zwischen dem Beobachter und den verdunkelnden Massen stehen. Wo leuch- 
tende Nebel vorhanden sind, diirfte die den Ausblick verhindernde Materie 
aus nichtleuchtenden Teilen dieser Nebelgase bestehen, wo erstere fehlen, 
vielleicht auch aus kosmischem Staub. Da es auch sonst kleinere, nicht 
selbstleuchtende Wolken gibt, beweisen z. B. die Plejadennebel, welche re- 
flektiertes Licht aussenden. Die zuerst von M. Wolf erwahnte Erscheinung, 
daB in den Héhlennebeln eine leuchtende Gasmasse am Ende eines lang- 
gestreckten leeren Gebietes (Kanals) sich befindet, betrachtet Wolf als 
einen Beweis dafiir, daB diese Nebelmassen in physischer Beziehung zu dem 
Proze8 der Héhlenbildung stehen; es hat nach Wolfs Ansicht eine lineare 
Fortbewegung des Hohlenbildungsprozesses stattgefunden. Der Nebel be- 
weet sich in die sternreichen Teile hinein und fegt dabei scheinbar alle Sterne 
fort oder verschluckt sie. Bei diesem Zerstéren findet nach Wolf an den frisch 
betroffenen Stellen ein Aufleuchten oder ein Zusammendranger sonst un- 
sichtbarer kosmischer Materie statt. Ein solcher Vorgang spielt sich natiirlich 
nur in ungeheuer langen Zeitriumen ab. 

Die Ansichten tiber die raumliche Anordnung der MilchstraBe und ihren 
Zusammenhang mit den uns umgebenden Sternen werden im Kapitel II der 
Stellarastronomie ,, Der Bau des Univérsums‘ auseinandergesetzt werden. 


9. Sternhaufen und Nebelflecke. 


Au8er den einzelnen, die Sternbilder zusammensetzenden Sternen und 
den Wolken der MilchstraBe sieht ein Beobachter, dem kein Fernrohr zur Ver- 
fiigung steht, an einigen Stellen des Himmels Ansammlungen von Sternen, 
die sich durch die mehr oder minder starke Anhaufung ihrer Glieder avf 
einen kleinen Raum vom Himmel abheben, die Sternhaufen. An anderen, 
aber noch selteneren Stellen tauchen in einer dunklen, gut sichtigen Nacht 
kleine, schwach leuchtende neblige Gebilde auf, die Nebel. Die hellsten 
Sternhaufen waren bereits im Altertum bekannt; so werden schon von den 
Dichtern der Griechen und Rémer die Plejaden und die Hyaden erwiahnt, 
Hippareh und Ptolemaus kannten auSerdem die Praesepe und die Perseus- 
sternhaufen. Letztere erscheinen freilich dem bloBen Auge nicht als aus ein- 
zelnen Sternen zusammengesetzt, sondern ebenso wie der wohl zuerst von 
As Sufi bemerkte Andromedanebel als kleine, lichte Wolken. 
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Nach der Erfindung des Fernrohres wurden die auffallendsten Objekte 
sehr bald entdeckt, z. B. der Orionnebel (1610) von Peiresc, der Andromeda- 
nebel (1612) von Simon Marius. Der erste aber, der sich durch Aufsuchung 
und Entdeckung dieser Gebilde groBe Verdienste erwarb, war Messier. Seine 
beiden Kataloge (1771, 1777) enthalten bereits eine gréBere Anzahl (103)3). 
Die eigeniliche Erforschung der Sternhaufen und Nebelflecke beginnt aber 
doch erst mit W. Herschel, der 1779 systematische Nachforschungen mit 
Hilfe bedeutender optischer Mittel begann. Bereits 1784 hatte er 466 und 
dann bis 1802 noch tiber 2000 Objekte dieser Art aufgefunden und beschrieben 
und an sie Betrachtungen tiber den Bau des Sternhimmels angekniipft. Sein 
Sohn John Herschel setzte diese Studien in gleich groBartiger Weise fort. 
Mit dem 20 fiiBigen Reflektor beobachtete er zuerst (1825—1833) in Slough 
in England, dann (bis 1838) am Kap der Guten Hoffnung und bereicherte 
namentlich unsere Kenntnis der siidlichen Sternhaufen und Nebel, von denen 
bis dahin nur wenige von Lacaille, Dunlop u. a. gefunden worden waren. 
Die Resultate seiner Arbeiten legte er in drei groBen Katalogen nieder, von 
denen der erste 2307, der zweite 1708 Objekte enthalt und der dritte simt- 
liche 5097 bis dahin beobachteten Nebel und Sternhaufen in einem General 
Catalogue (G. C.) zusammenfaBt. Der gréBte Teil derselben ist nur licht- 
starken Teleskopen zuganglich, dem bloBen Auge sind etwa 15 bis 20 sichtbar; 
Heis konnte mit seinem ungewohnlich scharfen Auge 19 Sternhaufen und 
7 Nebel wahrnehmen. 

Durch die Einfiihrung der Photographie hat ftir die Erkenntnis der 
Sternhaufen und Nebel eine vollig neue Epoche begonnen. Objekte, die 
friiher nur mit den gré8ten Instrumenten sichtbar waren, lassen sich selbst 
mit kleinen Spiegelteleskopen leicht photographieren, und diese Bilder haben 
einen Reichtum an Detail enthiillt, wie man ihn bis dahin nicht ahnen konnte. 
Weiterhin hat sich gezeigt, da Sternhaufen und Nebel am Himmel sehr 
viel haufiger vorkommen, als man bis dahin dachte, so daB sie tiberhaupt 
nicht zu den seltenen Objekten gehéren. Man kann wohl sagen, daB erst 
durch Einfiihrung der Photographie ein genaueres Studium der Sternhaufen 
und besonders der Nebel ermoglicht worden ist. 

Unter einem Sternhaufen versteht man ein Objekt, das sich bei An- 
wendung geniigend starker Fernrohre ganz oder wenigstens teilweise in einzelne 
Sterne aufliésen laBt, welche unter sich ein System bilden, d. h. irgendwie phy- 
sisch untereinander verbunden sind, oder von denen man dies wenigstens dem 
Anblick nach erwarten kann; mit anderen Worten: jede Sterngruppe, deren 
Glieder ihrem Wesen oder ihrer scheinbaren Lage nach zueinander gehoéren, 
_ sieht man als einen Sternhaufen an. Als Anzeichen einer physischen Zusammen- 
gehorigkeit ist z. B. untereinander gleiche, aber von benachbarten Sternen 


1) Man bezeichnet auch heute noch vielfach diese Objekte nach den Nummern der 
Messierschen Kataloge, z. B. den Herkulessternhaufen als Messier 13. 
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verschiedene Kigenbewegung aller Glieder des Haufens anzusehen. So bilden 
die Plejaden ein physisches System, da die meisten Sterne derselben gleiche 
Eigenbewegung besitzen. Nebel nennt man dagegen die nicht in einzelne 
Sterne auflésbaren Objekte. 

Fast stets kann das Spektroskop entscheiden, ob man einen sehr engen 
Sternhaufen oder einen wirklichen Nebel vor sich hat. In letzterem Falle 
enthalt nimlich das Spektrum Emissionslinien, die das Vorhandensein selbst- 
leuchtender Gasmassen anzeigen. Die Spiralnebel besitzen freilich, wie die 
Sterne, nur ein Absorptionsspektrum ohne helle Linien, und man miiBte sie 
eigentlich als unauflésbare Sternhaufen ansehen; sie werden aber, wenn auch 
inkonsequenter Weise, zu den Nebeln gerechnet, da sie in ihrem Aussehen 
den Nebeln gleichen und kaum eine Ahnlichkeit mit den Sternhaufen auf- 
weisen. 


Sternhaufen. 


Man teilt die Sternhaufen ihrem Aussehen nach in offene Sternhaufen 
und in Kugelsternhaufen ein. Erstere haben eine unregelmabige Be- 
erenzung und erscheinen unter den mannigfaltigsten Gestalten. Bald sind 
ihre Sterne sehr zerstreut, wie in den Plejaden (Fig. 221), bald dicht anein- 
ander gedrangt, wie in dem Sternhaufen im Sobieskischen Schild (Fig. 222). 
Alle méglichen Uberginge zwischen diesen Extremen kommen vor. Auch 
die Ausdehnung der offenen Haufen schwankt zwischen weiten Grenzen. 
Die Kugelsternhaufen dagegen besitzen simtlich eine nahe kreisrunde Gestalt ; 
ihre Sterne weisen stets eine so starke Konzentration nach der Mitte hin auf, 
daB diese an Helligkeit die 4uBeren Teile weit tibertrifft. Das ganze Objekt 
erscheint dadurch dem Auge wic eine Kugel (Fig. 223). Die Zahl der Sterne, 
die sich auf die kleine runde Flache zusammendrangen, ist wenigstens bei 
den hellen Kugelhaufen enorm groB. Neblige Gebilde, wie sie in einigen offenen 
Sternhaufen (Plejaden) vorkommen, fehlen in ihnen ganz. 

Fiir die Sternhaufen haben sich die messenden Astronomen schon frith 
interessiert, und so ist bereits eine stattliche Zahl derselben vermessen worden, 
ja von manchen liegen schon mehrfache derartige Bearbeitungen aus verschie- 
denen Zeiten vor. Man beabsichtigte in erster Linie, Bewegungen innerhalb 
der Haufen zu finden, und deshalb sind fast immer die relativen Koordinaten 
der einzelnen Sterne gegen einen oder mehrere, ihrer Lage nach bekannte, 
meist helle Sterne im Havfen oder in seiner Nachbarschaft bestimmt worden. 
Zu diesen Arbeiten verwendete man frither Fadenmikrometer und Heliometer. 
Ks sei hier nur die Besselsche Plejadenvermessung (1841) erwahnt, die vor- 
bildlich fiir alle derartigen Arbeiten geworden ist. Einen besonderen Auf- 
schwung nahmen aber diese Untersuchungen durch die Einfiihrung der 
Photographie. Es hatte sich namlich bald gezeigt, daB photographische 
Messungen eine Genauigkeit geben, die der mit dem Heliometer oder Mikro- 
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meter erreichten vollig gleichkommt. Objekte, wie die duBerst engen und 
sternreichen Kugelhaufen, und ebenso Haufen, die fiir die Beobachtung mit 
dem Fernrohre zu schwach sind, wurden nun der Ausmessung zuginglich. 
In dieser Richtung sind die Arbeiten Goulds bahnbrechend gewesen, welcher 
als erster 62 Sternhaufen photographisch aufgenommen und ausgemessen hat. 


ghg5% 36 32 38 39 40 4 “2 437 
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23°" 23%" 
15 15 
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4S 4S 
247 24°0° 
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30" | 30" 
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SG AS) 5: 6 Ui 8 g 10” 
Fig. 221. Die Plejaden. 
c = Celaeno, 2 = Elektra, 7 = Taygeta, Ma = Maja, As = Asterope, Me = Merope, A = Alcyone, 
At = Atlas, P = Plejone. — Stellungen fiir 1855. 


Die Hoffnungen, welche man an diese Arbeiten kniipfte, haben sich bisher 
freilich nicht erfillt. Innere Bewegungen in den Haufen hat man noch nicht 
mit Sicherheit konstatieren kénnen. Diese Objekte sind mit wenigen Aus- 
nahmen so weit von uns entfernt, daB der Zeitraum zwischen der ersten und 
der letzten Vermessung viel zu klein ist, als daB man Schon jetzt Bewegungen 
44 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 


690 IV. Stellarastronomie. 


Fig. 222. Sternhaufen im Sobieskischen Schilde Messier 11. (N.G.C. 6705). 
Nach einer Aufnahme des Observatoriums in Potsdam, 


Fig, 223. Sternhaufen im Herkules Messier 18. (N.G.C. 6205.) 
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hatte feststellen konnen. Auch direkte Parallaxenmessungen haben deshalb 
mit ganz vereinzelten Ausnahmen zu keinem wirklichen Erfolge gefthrt. Ja 
selbst aus dem parallaktischen Teile der Eigenbewegung lieBen sich nur fiir 
wenige Sternhaufen Parallaxen von einiger Sicherheit ableiten. Man hat 
deshalb zu anderen Methoden greifen miissen, um wenigstens Abschatzungen 
der GréBenordnung der Entfernung der Sternhaufen zu bekommen. 

Um die eine dieser Methoden, welche man besonders auf offene Stern- 
haufen anwendet, verstehen zu kénnen, miissen wir uns mit einem Begriff 
bekannt machen, der fiir alle stellarstatistischen Untersuchungen von gréBter 
Wichtigkeit ist. Sterne der verschiedenen absoluten Helligkeiten kommen, 
wie wir wissen, nicht gleich haufig vor. So sahen wir bereits, daB die absolut 
hellsten Sterne, die Riesen, verhaltnismaBig selten sind. Kennt man nun die 
absoluten Helligkeiten sehr zahlreicher Sterne, so kann man eine Beziehung 
zwischen der absoluten Helligkeit einerseits und der Haufigkeit ihres Vor- 
kommens andererseits ableiten. Man zahlt hierzu ab, wie oft eine jede dieser 
absoluten Helligkeiten vorkommt, zeichnet die Haufigkeitszahlen alsOrdinaten, 
die dazu gehorigen absoluten Helligkeiten selbst als Abszissen auf und zieht 
durch die so erhaltenen Punkte eine Kurve. Man nennt diese Kurve oder 
allgemeiner die Beziehung zwischen der absoluten Helligkeit und der Haufig- 
keit ihres Vorkommens nach Kapteyn die Luminositatskurve oder die 
Haufigkeitsfunktion der absoluten Helligkeiten oder kurz auch die 
relative Haufigkeit der Leuchtkrafte. Wie die Untersuchungen, be- 
sonders von Kapteyn, zeigen, besitzt diese Kurve die Gestalt der GauBschen 
Fehlerkurve, welche die Haufigkeit der Beobachtungsfehler in ihrer Abhangig- 
keit von der GréBe dieser Fehler darstellt. Kapteyn hat aus einem sehr groBen 
und guten Material die Luminositatskurve fir die Sterne des galaktischen 
Systems mit erheblicher Sicherheit abgeleitet. Setzt man nun voraus, daB 
dieses Verteilungsgesetz der absoluten Helligkeiten auch fiir die Sternhaufen 
seine Giiltigkeit bewahrt, so kann man folgendermaBen mit Hilfe desselben 
die absoluten Helligkeiten der Sterne eines Haufens und damit die Parallaxe 
desselben bestimmen. Man zahlt zunachst ab, wieviele Sterne einer jeden 
scheinbaren Helligkeit es in dem Haufen gibt. Praktisch genommen, haben 
alle diese Sterne die gleiche Entfernung von uns, die Verteilung der schein- 
baren Helligkeiten ist somit hier gleich der der wahren, und wir kénnen daher 
fiir den Haufen die Luminositatskurve zeichnen und sie mit der von Kapteyn 
vergleichen. Durch eine Verschiebung parallel zur Abszissenachse bringt man 
beide Kurven dann zur Deckung und kann nun unmittelbar ablesen, welche 
absolute Helligkeit einer gewissen scheinbaren im Haufen entspricht. Aus 
der Differenz beider folgt dann durch eine einfache Rechnung die gesuchte 
Paratlaxe. Andere Methoden zur Abschatzuug der Entfernungen von Stern- 
haufen werden bei der Besprechung der Kugelhaufen erlautert werden, da sie 
sich nur bei diesen anwenden lassen. 

44* 
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Zunichst wollen wir die offenen Sternhaufen etwas naher kennen 
lernen. Die Anzahl derselben am Himmel lat sich nicht mit Sicherheit 
feststellen, da sie sich haufig nur wenig von der MilchstraBe abheben. Melotte 
fand bei der Untersuchung der Franklin-Adams-Himmelsaufnahmen 162 offene 
Haufen, deren Durchmesser gréfer als eine Bogenminute ist, und deren Sterne 
heller als 16. bis 17. GréBe sind. Da die Platten dieser Himmelsaufnahmen 
ein sehr gleichmaBiges und gutes Material darstellen, diirfte die von Melotte 
gegebene Zahl zuverlassig sein. 

Schon die Verteilung der offenen Sternhaufen am Himmel zeigt, 
daB sie zu der MilchstraBe in naher Beziehung stehen. Sie bevorzugen die- 
selbe naimlich in sehr ausgesprochener Weise. Die Mehrzahl dieser Haufen 
liegt zwischen + 20° galaktischer Breite und fast alle zwischen + 30° Breite. 
Kine Ausnahme macht der Sternhaufen in der Coma Berenices, der dem Pole 
der MilchstraBe nahe liegt (+ 85° Breite). In galaktischer Linge sind sie recht 
gleichmaBig iiber die MilchstraBe hin verteilt. 

Die offenen Sternhaufen setzen sich meist aus Sternen der verschiedenen 
Spektralklassen zusammen, und zwar tiberwiegen bei einigen die Sterne 
der friiheren Spektralklassen, bei anderen die der spateren. Pickering hat die 
Spektra der hellen Sterne einiger Sternhaufen untersucht; seine Resultate 
sind hier in der folgenden Tabelle zusammengestellt. 


Spektralklasse nach Pickering 


pene Au. B F re K M 
Plejadenk apne evans eee . 59 14 9 9 — 
Braesepenaa.hea.sie danse 28 41 | 9 11 1 
Sternhaufen in der Carina . 55 2 | 1 6 = 
IN-G.G3. 35254) oan ae cee 190 pee! 6 6 = 
Coma Berenices. ..... 18 52 | 9 36 2 
INGE ROE (Oa a GR eee 68 | 4 ites 2 
IN=Gy: C2647 Bech reat =f) 269 34 | 10 31 a 


Von den 14 hellsten Sternen des Perseussternhaufens gehéren nach 
W. S. Adams und van Maanen 5 den Klassen B2 bis B4, 6 den Klassen B8 
bis A2 und je einer den Klassen F,G, K an. Eine feinere Untersuchung der Ple- 
jadenspektren durch Triimpler ergab folgende Verteilung der Sterne auf die 
verschiedenen Spektralklassen. 


1) Man benennt allgemein die Sternhaufen und Nebelflecke nach der Nummer, 
welche sie in dem von Dreyer verfaBten ,,New General Catalogue of Nebulae and 
Clusters“ (abgekiirzt mit N.G.C. bezeichnet) bzw. in den Nachtragen zu diesem Katalog 
(abgekiirzt mit I.C. [ und 1.C. If bezeichnet) haben. Der Katalog ist in Vol. 49, die Nach- 
trage sind in den Vol. 51 und 59 der Memoirs of the Royal Astronomical Society, London, 
verétfentlicht, 
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Spektrum Zahl der Sterne Spektrum Zahl der Sterne 


Bd 6 A3 5 
B8 6 Ad 5 
B9 10 FO 2 
AO 27 Bd 8 
A2 11 ike) 12 

G 15 


Bei den Sternhaufen mit schwachen Sternen kann man die Spektren 
selbst nicht untersuchen; man mu8 sich, wie Shapley, auf die Bestimmung 
der Farbenindizes oder der effektiven Wellenlaingen beschranken Fiir den 
Haufen N.G.C. 1647 hat z. B. Hertzsprung die effektiven Wellenlingen be- 
stimmt und gefunden, da8 schwache weiBe Sterne fehlen (nur ein einziger ist 
vorhanden), ferner da8 die effektive Wellenlange um so groBer wird, je schwa- 
cher die Sterne sind. Seares untersuchte die Farbenindizes desselben Stern- 
haufens, und es ergab sich in voller Ubereinstimmung mit dem Resultate von 
Hertzsprung, da8 die Farbenindizes mit abnehmender Helligkeit der Sterne 
wachsen. Genau das gleiche Verhalten zeigen auch die Plejaden, wie Hertz- 
sprung, Rosenberg, Tichow und Lau in tibereinstimmender Weise fanden. 
Ks scheint somit eine allgemeine Higenschaft der offenen Sternhaufen zu sein, 
daB die Sterne um so spateren Spektraltypen angehoren, je schwicher sie 
sind, und da sich das gleiche Verhalten bei den MilchstraBensternen findet, so 
wird die Ansicht, dai offene Haufen nur dichtere Stellen der MilchstraBe sind, 
wesentlich gestiitzt. Diese GesetzmaBigkeit ist tibrigens in den Sternhaufen so 
stark ausgepragt, daB Sterne, die aus dieser kontinuierlichen Farbenfolge 
herausfallen, als nicht der Gruppe angehérend betrachtet werden diirfen. 
Beispielsweise gehoren einige rote Sterne (Klassen G und K) in den Plejaden 
nicht zu dieser Gruppe; sie besitzen andere Higenbewegungen als die Gruppen- 
sterne selbst. 

EKigenbewegungen kennt man nur ftir wenige, hellere Sternhaufen, so fiir 
die Plejaden (0/’053), fiir Praesepe (0’/036), fiir Coma Berenices (005). Innere 
Bewegungen in den Haufen lieBen sich bisher nicht mit Sicherheit feststellen. 
Sie sind jedenfalls noch kleiner, als die Gesamtbewegung der Haufen. Ra- 
dialbewegungen sind fiir die hellsten Sterne einiger Haufen (Plejaden, Perseus- 
sternhaufen usw.) bekannt. Alles deutet darauf hin, daB die offenen Stern- 
haufen sehr weit von der Sonne entfernt sind. Daher ist es auch bisher nicht 
méglich gewesen, die Parallaxen einer gréBeren Zahl dieser Sternhaufen durch 
direkte Messungen zu bestimmen. Fiir die Hyaden fand Kapteyn aus photo- 
eraphischen Messungen eine Parallaxe von 0’’023, fiir Coma Berenices ergab sich 
‘ 0012. Man hat deshalb zu anderen Methodep gegriffen, um wenigstens eine 
Abschatzung fiir die Entfernung dieser Objekte zu erhalten. So hat Schouten 
auf Anregung von Kapteyn nach dem bereits oben auseinandergesetzten 
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Verfahren die Parallaxen einiger Haufen berechnet. Seine Resultate sind 
folgende. 


N.G.0. Parallaxe 

at 0.004 Perseushaufen 
1960 | 0.005 

2099 0.0025 

2437 =| 0.002 

2632 0.024 Praesepe 
2682 | 0.002 

6705 0.00055 

6885 | 0.005 20 Vulpeculae 
7654 | 0.002 


Plejaden —0.036 


Ob man zu diesen Werten Zutrauen haben kann, hangt natiirlich davon 
ab, inwieweit die Voraussetzung, die diesem Verfahren zugrunde liegt, er- 
fillt ist. Fiir die Plejaden und den Sternhaufen A Persei scheint sie nicht 
erfillt zu sein; die Luminositatskurven beider weichen nach Triimpler von 
der Kapteynschen stark ab. Speziell fiir die Plejaden liegen einige nach anderen 
Abschatzungsmethoden bestimmte Parallaxen vor. Aus der Bewegung der 
Gruppe fanden Hertzsprung 0’'014, Kapteyn 0’018, Plummer 0''024, aus 
den mittleren Helligkeiten der B-Sterne der 3. bis 7. GréBe Hertzsprung 0’'006. 
Immerhin weichen diese Werte mit Ausnahme des letzten wenigstens in der 
GréBenordnung nicht zu sehr voneinander ab, wie es bei anderen Sternhaufen 
der Fallist. So findet Shapley fiir N.G.C. 2099 eine zehnfach kleinere Parallaxe 
(000025) als Schouten. Erst spatere Untersuchungen kénnen eine Ent- 
scheidung bringen, welche Parallaxen richtig sind. 

Kugelsternhaufen. Bisher sind 95 Kugelsternhaufen aufgefunden 
worden, von welchen bereits alle bis auf etwa 12 den beiden Herschels bekannt 
waren. Man kann wohl mit Sicherheit annehmen, daB nérdlich von — 30° 
Deklination kein weiterer vorhanden ist, der mit den gréBten zurzeit vorhan- 
denen Teleskopen gefunden werden kénnte. Wie die offenen Haufen bevor- 
zugen auch die Kugelhaufen die MilchstraBe, aber in weit weniger ausgespro- 
chener Weise als diese. Es liegen namlich von 82 nur 30 innerhalb + 10° 
galaktischer Breite, 56 innerhalb -+ 20°, 63 innerhalb + 30°; 19 liegen auBer- 
halb dieser Grenzen. Von letzteren stehen einige nicht weit ab von den Milch- 
straBenpolen. Die Verteilung der Kugelhaufen in galaktischer Linge ist 
sehr ungleich; es findet sich eine starke Anhaufung dieser Objekte zwischen 
den Lingen 235° und 5° mit einem ausgesprochenen Maximum bei 325°. 
Alle Kugelhaufen liegen in einer Halbkugel, deren Pol 296° galaktische 
Lange und — 8° galaktische Breite hat. Durch diese Verteilung unter- 
scheiden sich die Kugelhaufen ganz wesentlich von den offenen. 
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Die typische, kugelformige Gestalt dieser Objekte wird gut durch den 
Sternhaufen im Herkules (Fig. 223) reprasentiert. Eine genauere Musterung 
der Verteilung der Sterne in diesen Haufen durch Shapley und Pease hat 
nun aber ergeben, daf der Name Kugelhaufen streng genommen nicht fiir 
alle diese Objekte richtig ist. Zahlt man nimlich die Sterne in den verschie- - 
denen Positionswinkeln ab, so zeigt sich, daB diese Zahlen keineswegs in 
allen Richtungen gleich sind, wie es bei einem Kugelgebilde sein miiBte. In 
N.G.C. 6273 z. B. befinden sich in den Positionswinkeln 15° und 195° doppelt 
soviel Sterne, als in den zwei darauf senkrechten Richtungen; dieser Stern- 
haufen ist somit nach den Abzahlungen ein Ellipsoid und keine Kugel. Ein 
Gleiches lie8 sich bei 30 anderen nachweisen. Einige freilich sind streng 
kugelsymmetrisch; sie besitzen daher entweder wirklich Kugelgestalt, oder es 
sind Ellipsoide, deren Symmetrieebenen so stark gegen die Gesichtslinie 
geneigt sind, da8 die Abplattung nicht wahrgenommen werden kann. Die 
sehr hellen Sterne der Kugelhaufen zeigen freilich die ellipsoidische An- 
ordnung nicht, und da der auSere Anblick dieser Haufen im wesentlichen 
durch sie bestimmt wird, konnte die Abweichung von der Kugelgestalt erst 
durch die Abzaihlungen gefunden werden. Die Abweichung von der Kugel- 
gestalt ist iibrigens nicht nur in den auBeren Teilen des Haufens vorhanden, 
sondern in allen Abstanden von der Mitte, auch zeigen sie die Sterne aller 
Helligkeiten, mit Ausnahme der hellsten. Die Aquatorebenen der Ellipsoide 
sind um so naher parallel der MilchstraBe, je naher ihr die Objekte liegen. 

Die Zahl der einzelnen Sterne in diesen Haufen ist auBerst groB. Nach 
Shapley hat N.G.C. 6205 mindestens 100 000 Sterne, N.G.C. 5272 etwa 40 000, 
und die anderen Haufen werden nicht armer sein. Aber wahrscheinlich sind 
diese Zahlen noch zu niedrig gegriffen, denn die Sternzahl wachst sehr stark 
mit abnehmender Helligkeit, wenigstens bis zur 20. GréBe, und weiter konnten 
auch die groBen Teleskope des Mount Wilson-Observatoriums bis jetzt nicht 
vordringen. In den Vermessungen der Kugelsternhaufen, z. B. denen von 
Scheiner, Ludendorff, von Zeipel, Kistner, sind nur die hellsten Sterne ent- 
halten, die, wie erwihnt, wohl den auBeren Anblick des Haufens bestimmen, 
nicht aber fiir die Verteilung der Sterne im Haufen reprasentativ sind. Unter 
Benutzung dieser Messungen und anderer Abzaihlungen haben Bailey und 
Pickering und spater Plummer, von Zeipel und Strémgren die Verteilung der 
Sterne in einigen Haufen untersucht und gefunden, da8 fiir beinahe alle nahe 
das gleiche Verteilungsgesetz gilt. Letztere Astronomen haben dann aus der 
scheinbaren Verteilung, wie sie auf den photographischen Aufnahmen er- 
scheint, auch die wirkliche raumliche Verteilung, die Sterndichte, berechnet. 
Sie stimmt sehr nahe mit der tiberein, die ein Gasball in adiabatischem Gleich- 
gewicht haben wiirde, wenn das Verhaltnis der spezifischen Warmen den 
Wert 1.2 besitzt. Die physikalische Interpretation dieses Ergebnisses ist sehr 
schwierig. Wenn man aber voraussetzt, da ein Kugelsternhaufen als eine 
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Gaskugel, die Sterne desselben als Gasmolekiile angesehen werden kénnen, 
so kann man auf Grund der Lehren der kinetischen Gastheorie Aufschliisse 
iiber die Massenverteilung in dem Kugelhaufen sowie tiber die Bewegungsver- 
haltnisse der einzelnen Sterne bekommen. Es ist aber recht zweifelhaft, ob 
es erlaubt ist, obige Voraussetzung zu machen; wir wollen daher nicht naher 
auf diese Ergebnisse eingehen, zumal auch die allen diesen Untersuchungen 
zugrunde liegenden Abzéhlungen sich in der Hauptsache auf die helleren 
Sterne beschrankten und der ellipsoidale Charakter der Kugelsternhaufen 
noch nicht erkannt worden war. Auf einem anderen Wege, ohne Anwendung 
der kinetischen Gastheorie, hat Str6mgren versucht, ein Bild von den dyna- 
mischen Verhiltnissen eines solchen Haufens zu erlangen. Er nimmt an, daB 
das empirisch gefundene Verteilungsgesetz der Sterne gilt, und weiter, daB die 
Einzelsterne ihre Bewegungen wahrend sehr langer Zeitréaume ausfiihren, 
ohne von anderen Sternen individuell beeinfluBt zu werden, d. h. daB die 
Bewegungen nur unter der Gesamtwirkung des Haufens stattfinden. Das Pro- 
blem fithrt auf bekannte mathematische Funktionen. Die Berechnung einiger 
Beispiele zeigt, wie merkwiirdig die Bewegungen dieser Art sind. 

Die Winkeldurchmesser der Kugelhaufen schwanken zwischen 0/7 (N.G.C. 
7006) und 30’ (N.G.C. 5139). Eigenbewegungen der ganzen Haufen oder innere 
Bewegung in den Haufen hat man bisher nicht mit Sicherheit feststellen 
kénnen. Die wenigen Fille, wo letztere gefunden wurden, beziehen sich wohl 
auf Sterne, die nicht zum System des Haufens gehoren. Dagegen gelang es 
Slipher, Radialbewegungen der hellsten Haufen zu ee sie sind im 


| | Aaa j | 
| Photo- Parallaxe (Einheit 0. 000001) Abso- 
| Win | Ge- | graph. Radial- lute 
N.C |Mes-| kel- | samt-| Hellig-| Gesamt- gze- hall hes aus h S Ge- 
*-| sier | durch- | hellig-| keit der| spektrum ie & Gen | dem. | 2ach')) Nach’! samt- 
messer| keit /hellsten digkeit | Sten | Ver-  Durch- | Lund-|Schou-| pejjije- 
| |" Sterne Ster- jdnder-| messer Mark} ten | keit 
| | nen | lichen | 
vane oak M km H j M 
288 | 4.2 | 14.8 55 52 98 | 
5024 | 53 Bay 9) as abaya r — 170 48 62 | 67 | —8.6 
5139 | 30 igs) 170 ; 150 | 155 | 400 | 
52724) BAe t_0 | 6.6-| 14.2 F — 125 71 72 (212d: \-5b0 7 =n. 
5904 Dalibe 820 | 6.7 | 14.0 G + 10 80 80 Bl 13841 bb0 2-88. 
6205 | 13 | 10.6 | 5.8 |.138.8 | F—G | —300 89 82 SBE alana) th rte | tg) a 
6229 | } Ld | 8.6 |_ 16.2 F — 100 29 | 20 14 —9.6 
6333 |. 9 Bed ented OG + 225 38 en44 44 —9,7 
6341 | 92 SOS heise al saliosg F — 160 84 ac | 97 —9.2 
6626 28 | 4.7 | CeO LD 0 53 57 62 —8.4 
6934 | TRAE OO ee lbs8 F — 410 35 | 24 27 | —8.6 
7006 Oo eOetal saat artic cet Oa) —9.4 
7078 | 15 | 5.0 | 6.2..| -14.3 F — 95 69 67 59 84 —9.6 
7089 TOOT ee ale pi aClAO |) SEZ) ES F — 10 60 65 72 99 —9.2 


) 2a) Allon auf Kugelsternhaufen beziiglichen Zahlen sind in der obigen Tabelle zu- 
sammengestellt. 
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Verhaltnis zu denen der Sterne recht groB, erreichen aber doch bei weitem 
nicht die der Spiralnebel. Das Gesamtspektrum der helleren Haufen ist von 
Fath untersucht worden mit dem Ergebnis, daB es fiir alle zwischen den 
Klassen F und G liegt. Damit ist nicht gesagt, daB alle Sterne der betreffenden 
Haufen dieser einen Klasse angehéren, vielmehr kann man daraus nur schlie- 
Ben, da die meisten der Sterne den Spektralklassen A bis G angehoren 
und in solcher Mischung vorkommen, daf das Gesamtspektrum des Haufens 
dem der mittleren Klasse ahnlich ist. Es ist auch weiter zu beriicksichtigen, 
daB nur das Licht der helleren Sterne des Haufens auf-die Platte gewirkt 
hat. Man sieht aber jedenfalls, daB die Kugelsternhaufen alle sehr nahe 
gleiche Zusammensetzung haben. Auch eine Vergleichung der Energiever- 
teilung im Gesamtspektrum von N.G.C. 5272 mit der im Spektrum eines be- 
nachbarten Sternes durch Hertzsprung, ebenso wie die von Lundmark und 
Lindblad fiir vier Haufen gemessenen effektiven Wellenlaingen sind in bester 
Ubereinstimmung mit den Beobachtungen von Fath. 

Die Gesamthelligkeiten der hellen Haufen sind von Holetschek bestimmt 
worden; sie schwanken zwischen 5”8 (N.G.C. 6205) und 105 (N.G.C. 6760). 
Auf eine besondere Eigentiimlichkeit, der Kugelsternhaufen, das Vorkommen 
einer sehr groBen Zahl veranderlicher Sterne von einem speziellen Typus, ist 
bereits frither hingewiesen worden (vgl. S. 655). 

Aus den bisher mitgeteilten, nur sparlichen Ergebnissen der Beob- 
achtungen konnte man natiirlich nur wenig tiber die Natur der Kugelstern- 
haufen und tiber ihre Stellung im Sternsystem entnehmen. Erst als Shapley 
begann, sich unter Anwendung der groBen optischen Hilfsmittel des Mount 
Wilson-Observatoriums mit dem Studium der Kugelhaufen zu beschaftigen, 
wurde ein Fortschritt gemacht, und zwar ein so wesentlicher, daB man heute 
itiber diese Himmelsobjekte beinahe ebenso gut unterrichtet ist, wie tiber das 
uns umgebende Fixsternsystem. Die einzige aussichtsreiche Methode, tiefer 
in die Natur dieser fernen und lichtschwachen Gebilde einzudringen als 
bisher, war, die Helligkeiten und Farben moglichst vieler einzelner Sterne 
_ inden Haufen mit moglichst groBer Genauigkeit zu messen. Diesen Weg schlug 
Shapley ein. Er ma8 auf zahlreichen, mit den groBen Reflektoren erhaltenen 
photographischen und photovisuellen Aufnahmen im AnschluB an die von 
Seares verbesserte Polsequenz die Helligkeiten und die Farbenindizes von 
mehr als einer Million Sterne. Das erste Objekt seiner Studien war der Stern- 
haufen im Herkules (N.G.C. 6205). Gleich hier konnte er eine sehr wichtige 
Frage entscheiden. Es zeigte sich namlich, daB eine allgemeine Absorp- 
tion des Lichtes im Weltraum nicht oder nur in unmerklichem Betrage vor- 
handen sein kann. Passiert Licht Gas- oder Staubwolken, so wird es diffus 
zerstreut, und zwar blaues Licht wesentlich stirker als rotes; Sterne also, 
' deren Licht eine solche Wolke durchsetzt, nviissen réter erscheinen, als sie 
wirklich sind. Nun sahen wir frither, daB bei den uns nahe liegenden Sternen 
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der Farbenindex von — 05 fiir die weiBesten bis zu + 2™0 fiir die rétesten 
variiert. Existierte eine merkliche allgemeine Absorption im Raume, so 
muBten bei einem so fernen Objekt, wie es der Herkuleshaufen ist, die nega- 
tiven Farbenindizes fehlen oder zum mindesten stark verkleinert erscheinen. 
Das ist aber nicht der Fall, die Farbenindizes der Herkulessterne schwanken 
nach Shapley zwischen genau denselben Grenzen wie bei den uns nachsten 
Sternen. Es sind auch nicht nur vereinzelte negative Farbenindizes vor- 
handen, sondern ihre Anzahl (17%) ist durchaus normal. In der Richtung 
nach dem Herkulessternhaufen ist somit sicher eine Molekularzerstreuung des 
Lichtes nicht vorhanden. Shapley hat dann weitere zwélf Gegenden in gleicher 
Weise gepriift. Einige derselben lagen in der MilchstraBe (z. B. galaktische 
Wolken bei N.G.C. 6705), wo verdunkelnde Wolken, wie wir friiher sahen, 
ziemlich haufig sind. Trotzdem hat er nirgends eine allgemeine Raumabsorp- 
tion konstatieren kénnen. Diese verdunkelnden Wolken miissen somit durch- 
aus lokaler Natur sein. Selbst der am weitesten entfernte Kugelsternhaufen 
N.G.C. 7006 bestatigt den Schlu8, daB die allgemeine Absorption wenigstens 
bis zu Entfernungen, die 100 000 Lichtjahren entsprechen, durchaus unmerk- 
bar und deshalb zu vernachlassigen ist. Das ist ein Resultat von allergroéBter 
Wichtigkeit, denn nun erst wissen wir, daB die Sternhelligkeiten und Farben, 
wie wir sie beobachten, nicht durch eine interstellare Absorption verfalscht 
sind, und nun erst ist es méglich, auf Grund von Helligkeits- und Farben- 
messungen tiefer in das Wesen der Kugelsternhaufen einzudringen und ins- 
besondere den Betrag ihrer Parallaxen abzuschatzen. 

Letzteres fiihrt Shapley nach einem zuerst von Hertzsprung benutzten 
Verfahren aus. Miss Leavitt hatte bei der Untersuchung des Lichtwechsels 
der in der kleinen Magellanschen Wolke stehenden veranderlichen Sterne 
gefunden, da8 ein gesetzmaBiger Zusammenhang zwischen der Periodenlange 
einerseits und den scheinbaren Helligkeiten dieser Veranderlichen anderer- 
seits besteht, so da’, wenn man die Periode eines dieser Sterne kennt, auch 
seine Helligkeit unmittelbar mit groBer Genauigkeit angebbar ist. Es ergab 
sich weiterhin, daB auch die verdnderlichen Sterne vom 6 Cephei-Typus,. die - 
den Haufenvariabeln mit Perioden von mehr als 1° nahe verwandt sind, gleich- 
falls eine. derartige Beziehung zwischen Periodenlange und Helligkeit, aber 
in diesem Falle der absoluten, besitzzn. (Die absoluten Helligkeiten dieser 
Sterne konnte man namlich aus- den Parallaxen und den scheinbaren Hellig- 
keiten dieser Sterne berechnen.) Setzt man nun voraus, daf die fiir die 
6 Cephei-Sterne gefundene Beziehung zwischen Periodenlange und absoluter 
Helligkeit auch fiir die Haufenveranderlichen von mehr als 1° Periode 
gilt, so sieht man ohne weiteres, wie groB ftir eine gegebene Perioden- 
lange die absolute Helligkeit eines Haufenvariabeln sein mu8. Aus der 
Differenz dieser absoluten Helligkeit des Haufenvariabeln und seiner beob- 
achteten scheinbaren 148t sich dann seine Parallaxe berechnen. Die kurz- 
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periodischen (Periode kleiner als ein Tag) Veranderlichen, die: typischen 
Haufenvariabeln, welche in weit zahlreicheren Sternhaufen und in meist er- 
heblicherer Anzah] vorhanden sind als die mit langerer Periode, befolgen das 
Gesetz zwischen Periodenlinge und Helligkeit nicht. Wo sie aber zusammen 
mit solchen langerer Perioden vorkommen, lassen sich ihre absoluten Hellig- 
keiten durch Anschlu8 an diese berechnen. Dabei ergab sich, daB die mittlere 
absolute Helligkeit der kurzperiodischen Haufenvariabeln nur innerhalb 
sehr enger Grenzen um den Wert — 02 (photographisch) schwankt. Nimmt 
man nun an, was durchaus erlaubt scheint, daB sie auch in den anderen Stern- 
haufen sehr nahe die absolute Helligkeit — 0%2 haben, so kann man auch 
diese Veranderlichen zur Ableitung von Sternhaufenparallaxen verwenden. 

Fiir die tibrigen Haufen, die keine Veranderlichen enthalten, muBte aber 
ein anderer Weg eingeschlagen werden. Bei der Berechnung der absoluten 
Helligkeiten der Sterne in den Haufen mit Variabeln hatte sich gezeigt, 
daB die absolute Helligkeit der hellsten Sterne dieser Haufen sehr nahe 
konstant ist und etwa — 1“5 betragt, falls man einige wenige Sterne mit 
ganz abnorm groBen Helligkeiten ausschlieBt, die wahrscheinlich gar nicht 
den Haufen angehéren. Nimmt man nun an, daB die hellsten Sterne der 
anderen Haufen dieselbe absolute Helligkeit besitzen, wie die in den Haufen 
mit Variabeln, so ist klar, da man auch aus den beobachteten Helligkeiten 
der hellsten Sterne die Parallaxen berechnen kann. Auf, diese Weise hat 
Shapley die Entfernung von 29 Kugelsternhaufen bestimmt. 

Aber schon bei Beginn dieser Untersuchungen hatte Shapley bemerkt, 
da8 zwischen den scheinbaren Durchmessern der Kugelhaufen und den 
Helligkeiten ihrer Sterne eine gesetzmaBige Beziehung besteht. In den Haufen 
von kleinstem Durchmesser sind die hellsten vorkommenden Sterne schwacher 
als in denen mit gré8erem Durchmesser. Dieses Verhalten veranlaBte ihn, 
die Hypothese zu prifen, da8 alle Kugelsternhaufen nahe gleiche lineare 
Dimensionen besitzen. Die Entfernungen der Haufen miissen unter dieser 
Annahme umgekehrt proportional dem scheinbaren Durchmesser sein, und 
man kann demnach aus dem scheinbaren Durchmesser die Parallaxe berechnen. 
Ein Vergleich mit den nach den zwei obigen Methoden bestimmten Parallaxen 
ergab eine so gute Ubereinstimmung, daB die Hypothese gleicher linearer 
Durchmesser der Kugelsternhaufen nahe der Wahrheit zu entsprechen scheint 
(siehe die Tabelle auf Seite 696). 

Shapley benutzte nun die von Holetschek beobachteten scheinbaren 
Gesamthelligkeiten zahlreicher Kugelsternhaufen und berechnete mit Hilfe 
der nach obigen drei Methoden bestimmten Parallaxen ihre absoluten Ge- 
samthelligkeiten. Auch diese ergaben sich als nahe gleich fiir alle Kugelhaufen 
und zwar im Mittel zu — 88 (das ist eine Helligkeit, die dem 275 000 fachen 
der Helligkeit der Sonne entspricht). Umgekehrt kann man daher auch aus 
der scheinbaren Gesamthelligkeit die Parallaxen berechnen. Aus den vorher- 
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eehenden Ausfiihrungen folgt, daB diese vier, von Shapley benutzten Methoden 
zur Parallaxenbestimmung nicht ganz unabhingig voneinander sind, dab 


die Berechtigung, sie anzuwenden, auf den Resultaten beruht, welche die 


Haufenvariabeln ergaben. Aber eine jede Methode enthalt doch neue, un- 
abhingige Elemente, die eine gewisse Priifung der Parallaxen erméglichen. 
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Fig. 224, 


Shapley hat nun nach diesen vier Methoden die Parallaxen von 70 Kugel- 
sternhaufen berechnet (wir geben in der Tabelle auf Seite 696 einen Auszug 
aus der Tabelle von Shapley) und die Anordnung derselben im Raume unter- 
sucht. In Fig. 224 ist die raumliche Verteilung der Kugelsternhaufen nach 
Shapley dargestellt. Die Ebene der Zeichnung sei die MilchstraBenebene. 
In der Mitte liegt die Sonne, die konzentrischen Kreise um sie herum stellen 
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Entfernungen von der Sonne in Sternweiten vor. Die Zahlen langs der 
Peripherie des auBersten Kreises sind galaktische Langen. Die senkrechten 
Abstande der Sternhaufen von der galaktischen Ebene sind durch Pfeile 
markiert, die man sich senkrecht zur Papierebene vorstellen muB; die aus- 
gezogenen Pfeile deuten an, daB die Sternhaufen nérdlich, die punktierten, 
da sie siidlich der MilchstraBe liegen. Auch fiir diese Abstinde ist die 
Sternweite Langeneinheit. Die Fu8punkte der Pfeile geben die auf die Milch- 
straBe projizierten Entfernungen der Haufen von der Sonne an. 
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Fig. 225. 


Zunachst sieht man, da die Kugelsternhaufen von der Sonne weiter 
entfernt sind als irgend welche Sterne unseres galaktischen Systems; der 
am weitesten entfernte N.G.C. 7006 hat eine Entfernung von 67 000 Stern- 
weiten (220 000 Lichtjahre), w Centauri und 47 Tucanae sind mit 7000 Stern- 
weiten die der Sonne nachsten Haufen. Ein Viertel aller Objekte ist entfernter 
als 30000 Sternweiten (100000 Lichtjahre). Auch die Abstande von der 
MilchstraBenebene sind von derselben GroéBenordnung; so ist N,G.C. 4147 mehr 
. als 50 000 Sternweiten von ihr entfernt. Die Figur zeigt ferner die ganz ein- 
seitige riumliche Verteilung dieser Objekte in’Bezug auf galaktische Lange. 
Die Mehrzahl hauft sich um eine Linie, die von der Sonne nach 325° Lange 
geht, wahrend der Raum zwischen 41° und 195° ganz leer ist. Fig. 225 
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stellt das System der Kugelsternhaufen in einer zur MilchstraBe senkrechten 
Ebene dar, die gleichzeitig auch senkrecht zu der eben erwahnten Linie 
von der Sonne nach 325° galaktischer Lange ist. Die Abszissen sind die 
Abstinde der auf diese Ebene projizierten Haufen von der Sonne, die durch 
ein Kreuz markiert ist. Die Ordinaten sind die Abstande der Objekte 
von der MilchstraBenebene. Die Figur stellt somit die Verteilung der Kugel- 
sternhaufen dar, wie man sie von einem sehr entfernten Punkte aus sieht, 
der 0° galaktische Breite und 235° galaktische Lange hat. Einheit. der 
Koordinaten ist wieder die Sternweite. Diese Figur zeigt noch besser als 
die vorige die fast gleichformige Verteilung der Kugelsternhaufen gegen 
die MilchstraBenebene. Die Milchstra8e ist also auch ftir die Kugelstern- 
haufen eine Symmetrieebene. Ferner sieht man, da8 innerhalb von 1300 
Sternweiten nérdlich wie auch stidlich von der MilchstraBe kein Kugel- 
sternhaufen vorhanden ist. Das ist aber gerade die Region, in der die 
offenen Sternhaufen und die Gasnebel liegen und der gréBte Sternreichtum 
herrscht. An diese leere Zone grenzt unmittelbar und fast unvermittelt die 
an Kugelsternhaufen reichste an. Diese engen Beziehungen der Kugelhaufen 
zur MilchstraBe machen es wahrscheinlich, da auch sie Glieder unseres 
Sternsystems sind. 

Ungeheuer gro8 wie die Entfernungen sind auch die linearen Durchmesser 
der Haufen; so hat N.G.C. 5272 einen Durchmesser von etwa 30 Millionen 
Erdbahnhalbmessern (470 Lichtjahre). 

Obgleich Shapley ein tiberaus groBes Beobachtungsmaterial zusammen- 
getragen und in sorgfaltigster Weise bearbeitet hat, darf man doch nicht 
vergessen, da8 alle oben mitgeteilten Resultate nur Schatzungen sind, nicht 
exakte Messungen. Es ist deshalb auch nicht verwunderlich, daf andere 
Forscher Ergebnisse erhielten, die von denen Shapleys bedeutend abweichen. 
So sind die Parallaxen der Kugelsternhaufen, die Schouten auf Grund der 
Luminosititskurve erhielt, ganz wesentlich gréSer (siehe die Tabelle auf 
Seite 696). Das Gleiche gilt von den von Charlier bestimmten Parallaxen, 
Dieser hatte unabhangig von Shapley bemerkt, daB die linearen Dimen- 
sionen der Kugelsternhaufen nur in einem geringen Betrage um einen mitt- 
leren Wert herum schwanken, und daB man daher in den scheinbaren Durch- 
messern ein Ma$ fiir die Entfernung der Kugelhaufen hat. Charlier berechnete, 
wie Shapley, aus den Winkeldurchmessern die relativen Entfernungen 
der Haufen. Aber wahrend letzterer dann mit Hilfe der durch die Haufen- 
variabeln bestimmten Parallaxen auf die absoluten tiberging, nahm Charlier 
an, daB die Kugelsternhaufen zur MilchstraBe selbst gehéren, deren Di- 
mensionen er aus den Entfernungen der Heliumsterne abgeleitet hatte. 
Er fand auf diese Weise Parallaxen fiir die Kugelhaufen, die wohl zu groB 
sind (im Mittel 0701), denn wenn sie richtig waren, miBten die Kugel- 
haufen recht merkbare parallaktische Bewegungen zeigen. Das ist aber, wie 
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wir wissen, nicht der Fall. Auch Lundmark ging von den aus den schein- 
baren Durchmessern bestimmten relativen Parallaxen aus, fand dann aber 
die absoluten durch die Benutzung der Kapteynschen Luminositatskurven 
fiir die Sterne aller Spektralklassen, fiir die der B-Sterne und schlieBlich 
auch noch fiir die der A-Sterne. Lundmarks Parallaxen der Kugelsternhaufen, 
die auf Grund dieser und noch einiger hier nicht naher zu erérternder An- 
nahmen berechnet sind, stimmen mit denen von Shapley gut iiberein (siehe 
die Tabelle auf Seite 696). Es wird auch hier spateren Untersuchungen 
vorbehalten sein, zu zeigen, welche von diesen Parallaxen am nachsten der 
Wirklichkeit entsprechen, aber es muB doch betont werden, daf man erst 
durch die Arbeiten von Shapley tiberhaupt einen Begriff von den Ent- 
fernungen der Kugelsternhaufen bekommen hat. 

Shapley leitete aus seinem groBen Beobachtungsmaterial aber noch 
andere fiir die Kenntnis dieser Himmelsobjekte wichtige Resultate ab. Wir 
hatten gesehen, da bei den offenen Sternhaufen ahnlich wie im Fixstern- 
system die Farbe der Sterne sich immer mehr vertieft, je schwacher die Sterne 
werden. Die Kugelsternhaufen (es sind im ganzen neun daraufhin unter- 
sucht) verhalten sich in dieser Beziehung durchaus anders. Die mittlere 
Farbe der Sterne verandert sich namlich mit abnehmender Helligkeit stetig 
von Rot nach Blau. Typische Falle hierfiir bieten die beiden Kugelhaufen 
N.G.C. 4590 und 5272. Wir geben Shapleys Resultate in folgender Tabelle 
wieder. 


N.G.C. 4590 | NGC. 5272 
Mittlere photovisuelle Mittlerer Mittlere photoviseencs Mittlerer | Zahl 
scheinbare | absolute peruerade: scheinbare| absolute — gene Bae 
M M M | M 4 M M 
12.59 | —8.56 +1.40 12.3 —34 | +143 3 
13.12 | —8.038 | +1.28 12.9 Oe ay alee 16 
13.61 | —2.54 +1.08 13.5 99 *) 1:06 16 
13.95 | —2.20 +0.98 14.1 S167.) 004 32 
14.15 | —2.00 } +0.88 bd Pie ed One| 00 20 
128 bo = dee +0.76 15.1 | —04 | 40.52 | 178 
14,52 | —1.63 | +0.90 Woe nl ee02 = hh ee Ob4 wo 188 
14.93 | —1.27 | +£0.72 16.5) 1) LO: 1% 20.50") 147 
15:26 5 10:80 | 20178 / 
15.41 |. —0-74 +0.50 
eta ee enV ene 


Helle blaue und schwache rote, Sterne fehlen ganz, hohe Leuchtkraft 
ist stets mit roter Farbe verbunden. Diese Beziehung zwischen den Farben 
und Helligkeiten ist so charakteristisch, daB sie ein sicheres Unterscheidungs- 
merkmal zwischen den offenen und den Kvéelsternhaufen abgibt. 

In den Kugelhaufen haben wir es nur mit Riesensternen zu tun; die 
Zwerge sind viel zu schwach, als da sie auch auf lange belichteten Auf- 
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nahmen erscheinen kénnen. Im allgemeinen Sternsystem ist nun, wie wir 
friiher sahen, die mittlere Helligkeit der Riesen fast ganz unabhangig vom 
Spektraltypus; eher scheinen die blauen Riesen heller als die roten zu sein. 
Die Kugelsternhaufen unterscheiden sich somit auch in dieser Beziehung 
wesentlich von dem MilchstraBensystem. Eine Andeutung dieser Abhangig- 
keit der Farbe von der Helligkeit fand Shapley aber auch bei dem offenen, 
jedoch sehr engen Haufen N.G.C. 6705. Eddington meint daher, daB diese 
Zunahme der Farbe mit der Helligkeit vielleicht immer dann auftritt, wenn 
man es mit einer kompakten Masse von Sternen zu tun hat, die sich als 
Ganzes entwickelt. Die Sterne gréBter Masse in den Kugelhaufen, die 
farbigen Riesen, haben gewissermaSen noch nicht genug Zeit gehabt, um bis 
zum B-Stern-Stadium zu gelangen, so daB hellste Heliumsterne noch gar nicht 
in den Kugelhaufen vorhanden sein kénnen; die hellsten Sterne gehéren noch 
friiheren Stadien an. Im Fixsternsystem dagegen befinden sich die Sterne 
mit gréBten Massen bereits in allen moglichen Entwicklungsstadien, da das 
allgemeine Sternsystem doch wohl ein Produkt zahlreicher, réumlich und 
zeitlich weit auseinander liegender Entwicklungsprozesse ist. 

In anderen Beziechungen sind freilich zwischen Kugelsternhaufen und 
dem MilchstraBensystem wieder eroBe Ahnlichkeiten vorhanden. Der Betrag 
des Farbenindex schwankt in den Kugelsternhaufen wie im MilchstraBen- 
system zwischen — 0“5 und + 20, und abnorme Werte desselben sind in 
beiden gleich selten. Die Haufigkeit der Farbenindizes bzw. der ihnen ent- 
sprechenden Spektraltypen variiert in den verschiedenen Haufen. In N.G.C. 
5272 gehéren z. B. die meisten Sterne nach Ausschlu8 der Variabeln den 
Klassen F und G an, ebenso in N.G.C. 6205. In letzterem tritt aber noch ein 
zweites, kleineres Haufigkeitsmaximum fiir die Klasse A hinzu, welches in 
ersterem fehlt. Auch die Verteilung der Spektraltypen in den verschiedenen 
Teilen eines Haufens ist nicht bei allen Haufen gleich. So betragt im Zentrum 
von N.G.C. 6205 der mittlere Farbenindex + 1%3, in zwei Bogenminuten vom 
Zentrum abliegenden Teilen dagegen nur + 0%6, und dies gilt fiir die Sterne 
aller Helligkeiten. In N.G.C. 5272 sind dagegen die Sterne aller Typen mehr 
durcheinander gemischt. Nachdem Shapley gefunden hatte, dab eine gréBere 
Zahl dieser Haufen eine ellipsoidale Gestalt hat, konnte er nachweisen, dab 
die hellsten blauen Sterne (Klasse B) und ebenso die Variabeln den Aquator 
dieser Ellipsoide bevorzugen, so besonders in N.G.C. 6205, wahrend die hellsten 
Sterne der anderen Typen eine kugelférmige Verteilung aufweisen. Diese 
Tatsachen sind in Ubereinstimmung mit.unserem Fixsternsystem, in welchem 
die B-Sterne und die 6 Cephei-Sterne zur MilchstraBe gehauft sind. 

Der Betrag der gréBten in den Kugelhaufen gefundenen absoluten 
Helligkeit der Sterne weicht nicht von dem in unserem eigenen System gefun- 
denen ab. Unter mehr als einer Million Sternen der Kugelhaufen sind weniger 
als 0.1°% Sterne absolut heller als —4™ (photovisuell), nur ganz wenige heller 
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als —5™, und kein Stern hat eine absolute photovisuelle Helligkeit von mehr 
als —6™. Dagegen scheint es, daB das Gesetz der Verteilung der Leucht- 
krafte, die Luminositaétskurve, fiir die Kugelhaufen nicht die symmetrische 
Form hat, die Kapteyn fiir dasselbe im Sternsystem gefunden hat. So zeigen 
sich zum Beispiel in N.G.C. 5272 (siehe vorige Tabelle) und N.G.C. 4590 (siehe 
folgende Tabelle) sekundaére Maxima zwischen den absoluten Helligkeiten 

—0"5 und 00. Ob diese Abweichungen aber, wie Shapley glaubt, typisch 
fiir die Kugelsternhaufen sind, ist doch wohl noch nicht sicher. Es ist bisher 
nicht moglich gewesen, dieses Gesetz fiir einen weiteren Bereich der absoluten 
Helligkeiten als fiir etwa vier GroBenklassen aufzustellen. 


N.G C. 4590 N.G.C. 4590 
Abs. Abs. 

Zahl a Zahl a 

photogr. | “Sterne | Photosr. | “Sterne. 
Mo | M 

=v) 3 — (ial 53 
18 4 + 0.1 29 
—14 5 + 0.4 Men 
—1.0 9 + 0.7 25 
—0.7 23 + 1.0 41 
— 0.5 55 +13 70 
NOB C68 

Nebelflecke. 


Wir haben oben gesehen, da die spektroskopische Beobachtung es 
ermoglicht, die Nebel in stellare (Spiralnebel) und in Gasnebel zu scheiden. 
Einer dritten Art, den dunklen Nebeln, begegneten wir bereits bei der Be- 
sprechung der MilchstraBe. In diese drei Klassen, die eine Einteilung der 
Nebel nach ihrer physischen Beschaffenheit darstellen, lassen sich alle bisher 
gefundenen Objekte einreihen mit Ausnahme von wenigen, welche in ihrem 
Spektrum neben den Absorptionslinien der Sterne an einigen Stellen auch 
noch die Emissionslinien der Nebelgase aufweisen (N.G.C. 278, 598, 1068, 4151, 
4214, 4449, 5236). Diese Objekte kénnte man als Ubergiinge von den Spiralen 
zu den Gasnebeln auffassen; es sind in diesen Gebilden neben den Sternen 
noch leuchtende Gasmassen vorhanden, wie in unserem Fixsternsystem, 
welches ein dhnliches Spektrum geben wiirde, wenn man es von auBerhalb 
in sehr groBer Entfernung spektroskopisch untersuchen kénnte. 

Die Einteilung der Nebel nach ihrer physischen Beschaffenheit verdient 
zweitellos den Vorzug vor der nach ihrem aéuBeren Aussehen. Herschel hatte 
(1802) die Nebel in fiinf Klassen geschieden?): in helle, schwache, sehr schwache, 
planetarische und sehr groBe Nebel. In den drei ersten sowie in der letzten 

| 1) Die Bezeichnung nach diesen Klassen wird auth jetzt noch bisweilen gebraucht; 


H Il 531 bedeutet den (schwachen) Nebel 531 der zweiten Klasse von W. Herschel. In 
der Abhandlung von 1811 unterscheidet Herschel noch weit mehr Klassen. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl. 45 
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Klasse kommen aber wieder die verschiedensten Formen vor; elliptische, 
spiralige, regelmaBige und unregelmaBige, ebenso die verschiedensten Grade 


Fig. 226. Spiralnebel in den Jagd- 
hunden nach J. Herschel. 


Fig. 227. Spiralnebel in den Jagd- 
hunden nach H. ©. Vogel. 


der Gré8e und der Verdichtung, vom nur wenige Sekunden groBen, blassesten, 
eleichmaBigen Nebelschimmer bis zum Nebelstern oder bis zu den unregel- 


ce] 


Fig. 228. Spiralnebel in den Jagdhunc 
nach Rosse. 


maBigen Ansammlungen nebliger 
Materie, die sich iiber viele Quadrat- 
grade erstrecken. 

Diese Einteilung ist wohl in der 
Hauptsache dem Bediirfnisse des 
Beobachters entsprungen, rasch 
kurze Bezeichnungen fiir das Ge- 
sehene zu haben; sie stellt mehr eine 
kurze pragnante Beschreibung als 
eine Scheidung nach der Natur der 
Objekte dar. Die symbolischen Be- 
merkungen, die in unseren heutigen 
Nebelverzeichnissen fiir jedes Ge- 
bilde gegeben werden, lehnen sich 
vielfach an die Herschelschen Klas- 
senbezeichnungen an. Eine Eintei- 
lung der Nebel allein nach ihrem 
teleskopischen Aussehen kann aber 
tiberhaupt stets nur einen relativen 
Wert haben; sie andert sich, streng 
genommen, von Fernrohr zu Fern- 
rohr. Kine Vergleichung der Figuren 


226, 227, 228 miteinander und mit der photographischen Aufnahme Vig. 229 
desselben Nebels beweist dies auf das deutlichste. Sie zeigt aber auch gleich- 
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zeitig, welche fundamentale Umgestaltung und Erweiterung in der Erkenntnis 
dieser Himmelskérper durch die EKinfiihrung der Photographie statt hatte, 
so daB mit dieser geradezu eine neue Epoche beginnt. Damit sollen aber nicht 
die groBen Verdienste der Herschel, Rosse, Lassell und der anderen ver- 
kleinert werden, welche durch ihre fiir alle Zeiten bewundernswerten Arbeiten 
uns dieses Gebiet iiberhaupt erst erschlossen haben. 


Fig. 229. Spiralnebel in den Jagdhunden (N.G.C. 5194). (Photogr. Aufnahme.) 


Wir wollen uns zunachst mit den Spiralnebeln beschaftigen, deren 
Anzahl so groB ist, daB die der Gasnebel daneben fast verschwindet. Dies 
folete aus den Aufnahmen, welche Keeler von 1898 an mit dem Crossley- 
Reflektor des Lick-Observatoriums machte. Seine Platten, die nur kleine 
Areale verschiedener Stellen des Himmels iiberdeckten, enthielten namlich 
Hunderte von bis dahin unbekannt gebliebenen Nebeln, so daB er die Zahl 
aller fiir dieses Instrument erreichbaren Nebel auf 120 000 schatzte. Keelers 
Resultate wurden durch Perrine, M. Wolf, Fath und H. D. Curtis bestatigt, 
nur zeigte sich, da8 die Gesamtzahl aller dieser Gebilde noch weit gréBer ist 

45* 
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und etwa */, bis 1 Million betrigt. Es ist bei diesen Schaitzungen freilich die 
an sich wahrscheinliche Voraussetzung gemacht, daB diese meist kleinen 
und schwachen Nebel Spiralen sind, auch wenn ihr Anblick eine spiralige Struk- 
tur nicht erkennen lat. Ob man diese erkennen kann oder nicht, hingt namlich 
ganz davon ab, unter welchem Winkel wir auf die flache, diinne Scheibe oder 
Linse eines Spiralnebels blicken. Steht diese nahezu senkrecht zur Sehrichtung 


Fig. 230. Andromedanebel (N.G.C. 224) 
nach einer Aufnahme von J. Roberts. 


(Fig. 229), so ist die Spiralstruktur in voller Entwicklung zu erkennen, ebenso 
auch noch bei einer mittleren Neigung der Spiralscheibe gegen die Gesichts- 
linie (Fig. 230). Ist diese Neigung aber klein — der Nebel erscheint dann 
mehr oder minder oval —, so bleibt die Spiralstruktur uns verborgen, und 
sehen wir den Nebel direkt von der Kante aus, so erscheint er spindelférmig 
(Fig. 231) oder als sehr exzentrische Ellipse ohne jede Struktur. Es findet 
sich nun eine liickenlose Folge von offenen, kreisrunden Spiralnebeln bis zu 
den fast in eine Linie ausgezogenen (Spindelnebel), in der alle Zwischenglieder 
vertreten sind, wie es ja sein muB, wenn die Ebenen der Spiralen nach den 
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Gesetzen des Zufalls im Raume verteilt sind. Natiirlich spielt auch die 
raumliche Entfernung der Spirale von uns dabei eine wichtige Rolle; so 
wiirden wir den Andromedanebel in einer 500 mal so groBen Entfernung 
von uns als ein kleines strukturloses Oval von 0/2 Linge mit sehr hellem 
Kerne sehen. 

Auch der Winkeldurchmesser dieser Nebel zeigt die mannigfachsten Ab- 
stufungen. Von kleinen Gebilden, die sich auf der photographischen Platte 
kaum von Sternen unterscheiden, finden sich alle Ubergange bis zu so groBen, 
wie der Spiralnebel im Triangulum (N.G.C. 598), der auf Lick-Aufnahmen 
eine Flache von 40 mal 55 Bogenminuten bedeckt, oder wie der Andromeda- 
nebel (N.G.C. 224), der als gréBter aller Spiralnebel eine Flache am Himmel 


Fig, 231. Spiralnebel N.G.C. 4594 
nach einer Aufnahme des Mount Wilson-Observatoriums 


einnimmt, die der vierfachen des Vollmondes entspricht. Die Anzahl der 
kleinen und kleinsten Spiralnebel tibertrifft aber bei weitem die der gréBeren. 

Wir kénnen hier die oft tiberaus komplizierte Struktur dieser Art von 
Nebeln nicht im einzelnen beschreiben, denn es gibt kaum zwei Objekte, 
die sich bei naherer Untersuchung als gleich herausstellen. Wir miissen uns 
auf die Schilderung der typischen Eigenschaften beschranken. Fast stets 
gehen von dem inneren Teile des Nebels, dem Kerne, zwei einander gegeniiber- 
liegende Arme aus, welche bis zu ihrem Verschwinden getrennt bleiben. 
Diese zwei Arme weisen bei den Nebeln N.G.C. 598, 628, 5194, die von der 
Pahlen untersucht hat, ein einfaches, geometrisches Bildungsgesetz auf, es sind 
ziemlich genau logarithmische Spiralen. Diese Form ist aber bei anderen Nebeln 
nicht vorhanden. In vielen Fallen sind némlich Knicke und Spitzen in den 
Windungen bemerkbar, stellenweise sogar Pnstetigkeiten, indem einzelne 
Kurvenstiicke gleichsam abgetrennt und aus ihrer urspriinglichen Lage 
verschoben sind. Eine andere, hiufig vorkommende Gestalt ahnelt so sehr 
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dem griechischen Buchstaben ®, daB Curtis sie den ®-Typus nennt (N.G.C, 
1530, 5921). Die meisten Spiralnebel besitzen mehr oder minder ausgedehnte 
Kerne, die heller als die von ihnen ausgehenden Arme sind. In letzteren, aber 
auch in den Kernen selbst, finden sich vielfach Nebelknoten, d. h. Konden- 
sationen von fast sternahnlichem Charakter (Fig. 229), die auch noch haufig 
an den auBersten Enden der Arme sichtbar sind, wo keine Nebelmaterie mehr 
vorhanden ist. Die zahlreichsten solcher stellaren Kondensationen zeigt in 
seinen Armen N.G.C. 598, einer der schénsten Spiralnebel auBer dem in den 
Jagdhunden (N.G.C. 5194) und dem in der Andromeda. Ritchey konnte tiber 
2400 Knoten zahlen, darunter 20 Gruppen von 10 bis 60 Einzelobjekten. 
Man hat in diesen Kondensationen oft eine ,,Auflésung in Sterne“ sehen wollen, 
und gerade hierfiir bietet N.G.C. 598 das beste Beispiel. Hine Eigentiimlichkeit 
zahlreicher Spiralnebel, deren Ebenen einen kleinen Winkel mit der Sehrich- 
tung machen, ist ein dunkler, langs der groBen Achse der elliptischen oder 
spindelférmigen Figur verlaufender Streifen (Fig. 231). Er diirfte nach den 
Untersuchungen von H. D. Curtis seine Entstehung einer die Nebel um- 
gebenden absorbierenden Schicht verdanken, ahnlich den dunklen Wolken in 
der MilchstraBe. Die dunkle Bande ist in den direkt von der Kante gesehenen 
Spiralnebeln so haufig vorhanden, da8 man dieses Phanomen kaum als 
eine Ausnahme, sondern vielmehr als die allgemeine Regel ansehen muB, 
von der es freilich Ausnahmen gibt. Spiralnebel, deren Ebene einen kleinen 
Winkel mit der Sehrichtung bildet, zeigen beinahe stets lanes der kleinen 
Achse asymmetrische Gestalten: dunkle Streifen, auf einer Seite der groBen 
Achse starker ausgebildet als auf der anderen, facherférmige Ausschnitte in 
den Kernen, scheinbare Verschiebungen der Kerne lings der kleinen Achse, 
betrachtlich groBere Helligkeit der Materie auf einer Seite der groBen Achse 
usw. Auch diese Erscheinungen sind nach der Ansicht von Curtis durch 
Absorption vorgelagerter dunkler Materie entstanden. 

Die Flachenhelligkeit und die Gesamthelligkeit der Spiralnebel sind recht 
gvering. Erstere ist nach Hopmann kleiner als 185, letztere nach Holetschek 
und Hopmann kleiner als 5" (Andromedanebel). Die hellen Nebel sind aber 
wenig zahlreich. Die Farbe dieser Gebilde wird gewohnlich als weiB bezeichnet ; 
ein Wahrnehmen der Farbe ist aber wegen der geringen Helligkeit meistens 
unméglich. Die von Lundmark und Lindblad fiir 14 Spiralen bestimmte 
mittlere effektive Wellenlange A 429 wu wiirde etwa der Spektralklasse G ent- 
sprechen (die Einzelwerte schwanken zwischen 4420 und / 436), und die 
mittlere Farbe mtiBte hiernach gelblich sein. Das Spektrum des Gesamt- 
lichtes emer gréBeren Zahl von Spiralnebeln entspricht nach Fath, Slipher 
und M. Wolf dem von Sternen spaterer Spektralklassen (G bis K), das von 
N.G.C. 3034 nach Slipher dem der Klasse F. Nach Seares scheint gelbliche 
Farbe im Kern vorzuherrschen, wahrend die Knoten und Kondensationen 
der Arme reicher an blauem Lichte sind. 
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Vielfach haufen sich um die groBen Spiralen herum zahlreiche kleine 
Nebelgebilde; so konnte M. Wolf um N.G.C. 598 deren nicht weniger als 517 
feststellen, die er tibrigens als eine Fortsetzung der Spiralarme selbst ansieht. 
Die Zahl der Sterne um eine Spirale herum wird dagegen nicht von dieser 
beeinfluBt; sie weicht naimlich nicht ab von der benachbarter, aber etwas 
weiter entfernt liegender Gebiete. Die Spiralnebel verhalten sich in dieser 
Beziehung somit durchaus anders, als z. B. der Orionnebel und die Héhlennebel, 
welche stets sternarme Areale in ihrer Nahe haben. Beispielsweise hat Goetz 
die Sterne um den Andromedanebel herum abgezihlt und gefunden, da8 ihre 
Verteilung als rein zufallig und unbeeinflu8t durch den Nebel anzusehen ist, 
und eine Abzahlung der Sterne um die soeben erwahnte Spirale N.G.C. 598 
lie Lundmark erkennen, daB auch hier die Verteilung der Sterne durchaus 
normal ist und sich die eigenartige Verteilung der kleinen Nebel in der der 
Sterne nicht wiederspiegelt. Es folgt daraus, daB die Nebel dieser Klasse 
jedenfalls weiter von uns entfernt sein miissen als die schwachsten, bei diesen 
Abzahlungen beriicksichtigten Sterne. Dies gilt sowohl fir die offenen 
Spiralen, als auch fiir die Spindelnebel. 

Als eine der bemerkenswertesten Eigentiimlichkeiten der Spiralnebel 
mu8 noch das haufige Auftreten von neuen Sternen in ihnen erwahnt werden. 
Bis zum Jahre 1917 waren nur zwei Novae in Spiralen bekannt, deren eine 
1885 von Hartwig im Andromedanebel und deren zweite 1895 von Miss 
Fleming in N.G.C. 5253 aufgefunden worden war. Seit aber die Astronomen 
der groBen amerikanischen Sternwarten sich mit besonderem Kifer der Er- 
forschung der Nebel widmen, haben sich die Entdeckungen in rascher Folge 
gemehrt. So fand man von 1917 bis jetzt je eine Nova in den Spiralen N.G.C. 
2841, 3147, 4527, 6946, je zwei in 4321 und einundzwanzig im Andromedanebel. 
Wahrscheinlich gehéren auch je ein verdachtiger Stern in N.G.C. 2403 und 
3031 und zwei verdaichtige Sterne in N.G.C. 5457/58 zu diesen. So lange man 
nur die alteren zwei Novae kannte, war ein Zweifel, ob diese Sterne wirklich 
in den Nebeln selbst aufgeleuchtet sind oder sich nur auf diese projizieren, 
durchaus berechtigt. Diese Zweifel sind aber jetzt hinfallig geworden. Es ist 
ganz ausgeschlossen, daB das Auftreten einer Nova so haufig aus Zufall sich 
immer gerade in der Richtung nach einem Spiralnebel hin abspielen sollte, 
wahrend fast nie solche an anderen Stellen des Himmels erscheinen, als in 
oder nahe der MilchstraBe. Diese in den Spiralen gefundenen Novae sind mit 
Ausnahme der von 1885 und 1895 zur Zeit ihrer gré8ten Helligkeit freilich 
sehr schwach, meist-14. bis 19. GréBe, aber ihr sonstiges Verhalten ist durchaus 
mit dem der galaktischen neuen Sterne identisch. 

Zweifellos sind die Spiralnebel die bei weitem entferntesten Objekte des 
- ganzen Himmels. Die wenigen direkten Parallaxenmessungen, die man ver- 
sucht hat, ergaben viel zu groBe, ganz illusorische Werte fiir die Parallaxe. 
Auch Eigenbewegungen lieBen sich bis jetzt nicht mit Sicherheit nachweisen. 
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Wo man solche durch Anschlu8 der Nebel an schwache Sterne erhalten zu 
haben meinte, zeigte es sich, da8 man nicht die Eigenbewegungen der Nebel, 
sondern die der schwachen Anhaltsterne bestimmt hatte, denn in den Kigen- 
bewegungen machten sich die Kapteynschen Strombewegungen deutlich 
bemerkbar. Da nun die Radialgeschwindigkeiten der Spiralen, wie wir gleich 
sehen werden, enorme Betriige erreichen, Sterne aber, die groBe Radialge- 
schwindigkeiten haben, fast ausnahmslos auch grobe Eigenbewegungen be- 
sitzen, so waren eigentlich auch bei den Spiralnebeln sehr grobe Kigenbewe- 
gungen zu erwarten. DaB solche nicht vorhanden sind, zeigt gleichfalls, daB 
die Nebel offenbar aiuBerst weit von uns entfernt sind. Leider versagen bei 
den Spiralnebeln alle Methoden, welche zur Abschatzung der Parallaxen der 
Sternhaufen anwendbar waren. Eine freilich nur rohe Abschatzung ihrer Ent- 
fernung gestatten nach einem Vorschlage von H. D. Curtis aber die Novae 
der Spiralen. Fiir einige galaktische Novae sind die Parallaxen leidlich sicher 
bekannt, so daf man die mittlere absolute Helligkeit dieser neuen Sterne zur 
Zeit ihres héchsten Glanzes berechnen kann. Setzt man nun voraus, dab die 
Novae der Spiralnebel sehr nahe dieselbe mittlere absolute Helligkeit wie 
die galaktischen besitzen, so kann man die Entfernung der Spiralen ab- 
schaétzen. Lundmark fand so nach einer sorgfaltigen Diskussion des vor- 
handenen Materials fiir den Andromedanebel eine Parallaxe von 0’’000005, 
der ein Durchmesser des Objektes von rund 23 000 Lichtjahren entspricht. 
Wir haben somit wenigstens einen ungefahren Begriff von der GréBenordnung 
der Entfernung, in der sich dieser gréBte, wahrscheinlich uns am nachsten 
stehende Spiralnebel befindet, und auch von der seiner Dimensionen. 

Eine der merkwiirdigsten und charakteristischsten Eigenschaften der 
Spiralen ist ihre grobe Radialgeschwindigkeit, welche im Mittel mehr als 
dreiBigmal so groB als die mittlere Radialgeschwindigkeit der Sterne ist 
und somit die aller ibrigen Objekte des Himmels bei weitem iibertrifft. Wir 
verdanken diese Entdeckung den miithevollen Arbeiten, welche Slipher seit 
1912 am Lowell-Observatorium ausgefiihrt hat, und wenn wir auch heute 
noch nicht die volle Bedeutung dieses Resultats und vor allem seinen physi- 
kalischen Sinn verstehen, so kann doch kein Zweifel bestehen, daB diese Ent- 
deckung mit zu den wertvollsten und voraussichtlich folgenreichsten im 
Gebiete der Nebelastronomie gehdrt. Wohl hatten Huggins, Scheiner und 
spiter Fath und M. Wolf bereits Spektren einiger Spiralnebel erhalten, die 
sich zur Feststellung des Spektraltypus dieser Gebilde eigneten, aber erst 
Slipher gliickte es, mit Hilfe eines besonders geeigneten Spektrographen und 
unter Anwendung sehr groBer Expositionszeiten (20 bis 40 und mehr Stunden), 
die sich tiber mehrere Abende verteilten, Spektrogramme herzustellen, die eine 
Messung der Radialgeschwindigkeit erlaubten. Wegen des groBen Interesses, 
das diese Zahlen bieten, haben wir in nachstehender Tabelle simtliche bisher 
bekannten Radialgeschwindigkeiten von Spiralnebeln zusammengestellt. 
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Radial- | Radial- Radial- 

N.G.C. geschwindig- \N.G.C. | geschwindig- | N.G.c, | geschwindig- 
keit keit | keit 

221 = B00 kim 380384 +290 kin 4565 | +1100km 
224 — 320 3115 | +600 4594 | +1140 
278 + 650 33868 | +940 4649 +1090 
404 — 25 3379 +810 4736 + 290 
584 | +1800 3521 | --730 4826. + 150 
598 — 70 3623 +800 5005 | + 900 
936 +1300 3627 +650 5055 ; + 450 
1028 | SE BOO) 4111 +800 5194. + 270 
1068 + 910 4151 +940 5195 + 240 
2681) 27700 4214 +3800 5236 + 500 
2683. | + 400 4258 | +500 5866 + 650 
2841 + 600 4449 +200 7331 + 500 

3031 , — 30 4526 +580 


Um einen Begriff von der Vertrauenswirdigkeit dieser Messungen zu 
geben, sei angefithrt, daB beispielsweise Slipher, Wright, Pease und M. Wolf 
die Radialgeschwindigkeit des Andromedanebels zu — 300, — 304, — 329, 
— 350 km fanden, Slipher und Pease die der groBen Spirale im Triangulum 
zu —276, —263km, die des Nebels N.G.C. 4594 zu +1100 bzw. +1180km. 

Diese hohen Werte der Radialgeschwindigkeiten sondern die Spiralnebel 
von allen anderen Himmelskorpern in sehr scharfer Weise in eine besondere 
Klasse ab, und man ist zurzeit nicht fahig, diesen Gebilden eine bestimmte 
Stelle in dem Schema der stellaren Entwicklung zuzuweisen, weder als Beginn, 
noch als Endprodukt derselben, Im Mittel bewegen sich die Spiralen in der 
Gesichtslinie mit 600km Geschwindigkeit, und zwar entfernen sich die 
meisten von uns. Je starker die Spiralen zur Sehrichtung geneigt sind, um 
so gréBer ist nach Slipher ihre Radialgeschwindigkeit. Es scheint also, daB 
sie sich mit der Kante voran bewegen. 

Slipher konnte durch spektrographische Messungen ferner nachweisen, 
daB die Spiralnebel eine Rotation besitzen; die Spektrallinien zeigten namlich 
eine Neigung gegen das Spektrum selbst, ahnlich wie es bei den Planeten 
der Fall ist. Solche Rotationen fanden sich bei den Nebeln N.G.C. 221, 224, 
598, 1068, 2683, 3031, 3623, 3627, 4594, 5005. Der Andromedanebel (N.G.C. 
224) und der Nebel N.G.C. 3623 scheinen nicht wie feste Koérper zu rotieren. 


| Radialge- 


N.G.C. sch Winkelabstand vom Kern feechacnion 
keit | 

224 88km | 121” Pease 

598 200 | Ditterenz zwischen Kern u. Knoten Pease 

1068 300 60/’ Slipher 

3031 100 nahe dem Kern M. Wolt 


4594 | 330 120” | Pease 
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In der vorstehenden Tabelle ist die in dem Visionsradius gelegene Komponente 
der Rotation fir einen Punkt im gegebenenWinkelabstand vomKern mitgeteilt. 

Bei allen bisher untersuchten Nebeln erfolgt die Rotation in gleichem 
Richtungssinn in bezug auf die Spiralarme; die Materie strémt vom Kern 
in die Arme, d. h. die Spiralnebel sind Systeme, die sich infolge der Rotation 
ausdehnen. Friher glaubte man dagegen, da sie sich unter dem Hinflusse 
der Gravitation kontrahieren, die Materie sich von auBen nach dem Kern hin 
bewege und der Nebel auf diese Weise nach und nach in einen Stern tibergehe. 
Die Rotationsgeschwindigkeiten sind, wie die Zahlen zeigen, sehr betrachtlich, 
und es ist verstandlich, daB diese Nebel bei einer so schnellen Rotation flache 
Scheiben oder Linsen werden miissen. 

Kine Erganzung zu diesen Ergebnissen lieferte van Maanen. Er fand 
bei der Vermessung zeitlich auseinanderliegender Aufnahmen der Spiralen 
N.G.C. 5457, 598, 5194/5, 3031 innere Bewegungen, die zum Teil den Cha- 
rakter einer Rotation (Umdrehungszeiten 85000, 16000), 45000, 58 000 
Jahre) besitzen, zum Teil aber in radialer Richtung erfolgen. Auch danach 
scheint es, daB die Materie vom Kern lings der Arme nach auB8en zu flieBt, 
die Arme selbst sich aber so bewegen, da die konkave Seite vorangeht, die 
Spirale sich also aufwickelt. Ahnliche Ergebnisse hatten Kostinsky und Lamp- 
land fiir N.G.C. 5194/5 erhalten. Ein Spiralnebel ahnelt somit in. seinen Be- 
wegungsverhaltnissen einem Feuerrad oder einer Wasserturbine, wie sie zum 
Sprengen des Rasens benutzt wird, nur mit dem Unterschied, dab bei diesen 
die konvexe Seite der Spirale vorangeht. Die beobachteten Betrage sind tibri- 
gens sehr klein und noch kaum sicher verbiirgt; so fand Schouten fiir N.G.C. 
5194/5 stark von van Maanen abweichende Werte. 

Auch in ihrer Verteilung am Himmel zeigen die Spiralnebel ein charak- 
teristisches Verhalten im Vergleich zu den Gebilden unseres MilchstraBen- 
systems. Die Zahl der Nebel nimmt namlich von dem Pole der MilchstraBe 
nach dieser hin stark ab, und in der MilvhstraBe selbst ist bisher nur ein 
einziger Spiralnebel (N.G.C. 6440) gefunden worden. Wir geben in der Tabelle 
die Anzahl der Spiralnebel pro Flacheneinheit in ihrer Abhangigkeit von der 
galaktischen Breite wieder nach einer Untersuchung von Sanford, der nicht 
nur die Abzahlungen der Franklin-Adams-Platten benutzte (Spalte 3), sondern 
noch zahlreiche Kontrollaufnahmen mit dem Crossley-Reflektor (Spalte 2) 
gemacht hat, so daB ihm zurzeit wohl das beste Material zur Hand war. 


Zahl der Nebel 


Galaktische Zone. Lick- | Franklin: 
Sternwarte | Adams 
+ 90° bis + 75° . 45 215 
+75. ,, + 60 | afl 113 
60. ES 9 72 
+45 ,, +30 10 33 
+30:°,,° +15 | 3 24 
TEGIS es 0 0.3 7 
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Die Flacheneinheiten sind fiir beide Abzaihlungen nicht gleich, so daB 
auch die Anzahl der Nebel verschieden ist. Aus der Tabelle ist ersichtlich, 
daB die Polzonen jedenfalls reicher an Nebeln sind, als die Zonen kleiner 
galaktischer Breite, und zwar ist die nérdliche Polzone reicher als die siidliche. 


| Zahl der Nebel 
Galaktische Zone Lick- | Franklin- 


Sternwarte | Adams 
+90° bis +759! 54 | 169 
—%b ,,’ —90 26na| 46 


In galaktischer Lange ist die Verteilung aber keineswegs gleichférmig. 
In AR 2" und Dekl. + 40° sind Nebel in gréBerer Anzahl vorhanden, wihrend 
bei AR 18" bis 19" (Gegend im Sagittarius, Skorpion und Ophiuchus) das 
Minimum der Nebelhaufigkeit liegt. Aber auch sonst scheinen noch einige 
GesetzmaBigkeiten angedeutet. So sind die offenen Spiralen in beiden Hemi- 
sphiren gleich haufig; von den Spindelnebeln ist dagegen ein groBer Uber- 
schu8 auf der Nordhemisphire vorhanden. Zwischen - 30° galaktischer 
Breite sind die Nebel im Mittel lichtschwacher als in den iibrigen Teilen des 
Himmels, besitzen aber gréBere Winkeldurchmesser. Auf erhalb der Zone 
+ 30° galaktischer Breite sind die Nebel an den Stellen des Himmels am 
haufigsten, wo die mittlere Sterndichte am gréBten ist. 

Die Spiralnebel zeigen eine Vorliebe zur Anhaufung auf kleinen Arealen; 
so sind z. B. bei AR 12°55™ und Dekl. + 28°5 auf einem Raum von 40x50 
Bogenminuten 304 Nebel zusammengedrangt, und ahnliche Nebelhaufen gibt 
es noch in gréBerer Anzahl (in der Coma, der Virgo, dem Perseus, bei20Ceti 
usw.). Die einzelnen Objekte dieser Ansammlungen sind klein und licht- 
schwach. Die meisten dieser Anhaéufungen hat M. Wolf aufgefunden. 

Ob die Spiralnebel kleinere, unter die Sterne verstreute, zu unserem 
MilchstraBensystem gehérende Gebilde sind, oder ob sie Untersysteme des- 
selben sind oder gar selbst sehr entfernte MilchstraBensysteme — Welten- 
inseln —, 14Bt sich heute noch nicht entscheiden. Die Ansichten der Astro- 
nomen, welche sich speziell dem Studium der Nebel gewidmet haben, stehen 
sich in dieser Frage schroff gegeniiber. 

Den Ubergang zu den Gasnebeln bilden die auf Seite 705 erwahnten sieben 
Nebel, welche au8er einem kontinuierlichen, dem der Sonne ahnlichen Spek- 
trum noch die Emissiouslinien der fiir die eigentlishen Gasnebel charakteristi- 
schen Gase besitzen. So zeigt z. B. N.G.C. 1068 die Linien des Wasserstoffs 
und des Nebuliums. Die aus diesen Linien folgende hohe Radialgeschwindig- 
keit beweist, daB die Nebelgase mit dem eigentlichen Spiralnebel in Ver- 
- bindung stehen, ein einheitliches Ganzes mit ihm bilden miissen. Auch die 
beiden Magellanschen Wolken diirften hierher gehéren, da man sie nicht 
mehr, wie friiher, als abgesprengte Teile der MilchstraBe, sondern als sehr 
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unregelmaBige, uns relativ nahe stehende Spiralnebel ansieht. Diese noch 
so wenig erforschten Gebilde bestehen aus groBen Wolken nicht auflésbarer 
Nebel und nebliger Materie, aus diffusen Gasnebeln, aus Haufen, die sich 
aus Sternen und Nebeln zusammensetzen, aus auflésbaren und nicht auf- 
lésbaren Sternhaufen und aus Sternen. In der groBen Wolke kennt man allein 
278 Nebelgebilde. Die Astronomen der Lick-Sternwarte konnten die Radial- 
geschwindigkeiten einer Anzahl der in den beiden Wolken vorkommenden 
Gasnebel bestimmen, und sie fanden, nach Abzug der Sonnenbewegung, fiir 
die kleine Wolke eine Radialgeschwindigkeit von + 157 km, fiir die groBe 
eine solche von + 261 km. Siebzehn verschiedene Stellen der letzteren ergaben 
Radialgeschwindigkeiten zwischen 251 und 309 km, deren Betrag von den 
Koordinaten dieser Punkte abhangig zu sein schien. Hertzsprung konnte 
mit Hilfe dieser Beobachtungen zeigen, daB sich alle Teile der groBen Wolke 
parallel und mit gleicher Geschwindigkeit im Raume bewegen, ferner dab 
auch die kleinere Wolke an dieser Bewegung teilnimmt. Beide Wolken bilden 
demnach ein System, das mit einer Geschwindigkeit von 608 km nach dem 
Punkte AR 4°31", Dekl. — 4°7 hinstrebt. Auch einige der 21 Sterne der 
Klasse Oa, welche sich in dem Gebiete der groBen Wolke befinden, scheinen 
eine hohe positive Geschwindigkeit zu besitzen, diirften also zur Wolke gehoren. 
Dagegen ergaben 17 Sterne mit Helligkeitenzwischen4"5und9‘0 kleine Radial- 
geschwindigkeiten — im Mittel + 6km —;sie liegen daher zweifellos nicht in der 
Wolke, sondernzwischenunsundihr. Die Parallaxe der kleinen Wolke hat Hertz- 
sprung mittels der auf Seite 698 auseinandergesetzten Methode abgeschatzt 
und fir sie 0’’0001 erhalten, so daB diese Wolke, falls sie wirklich zu den Spiral- 
gebilden zu rechnen ist, in der Tat eines der uns am nachsten liegenden ist. 

Die Gasnebel scheidet man in unregelmaBige oder diffuse und in plane- 
tarische Nebel. Erstere sind fast stets sehr gro8 und haben eine sehr un- 
regelmaBige Gestalt und unscharfe, neblige Begrenzungen. Doch kommen 
auch kleinere vor, z. B. der Crabnebel. In den Figuren 232, 233, 234 sind 
einige besonders schéne und fiir diese Gattung charakteristische Nebel abge- 
bildet, welche besser als alle Beschreibung das Aussehen der unregelmabigen 
Nebel zeigen und gleichzeitig erkennen lassen, wie stark sich diese Gebilde 
voneinander unterscheiden. 

Die Helligkeit der unregelmaBigen Nebel variiert stark; so ist der Orion- 
nebel mit blobem Augezusehen, wahrendandereauch auf sehr lange exponierten 
Platten nur als zarte, schwache Nebelschimmer sichtbar werden. In einigen 
scheinenAnderungen in der Helligkeitsverteilungim Innern oder in der Struktur 
vorzukommen; beispielsweise fand Lampland soleche Anderungen in Aufnahmen 
des Crabnebels, die zwischen den Jahren 1913 und 1921 erhalten waren. 

Fast stets befinden sich die unregelmaSigen Nebel in Gegenden, wo die 
Sterne der friiheren Spektralklassen, namentlich die B-Sterne, haufig sind, 
und in vielen Fallen sind sie zweifellos mit diesen verbunden; sie besitzen dann 


Sternhaufen und Nebeltlecke. W17 


die gleiche Radialgeschwindigkeit wie die Sterne in ihnen. Wo ein solcher 
Zusammenhang zwischen Sternen und Nebeln vorhanden ist, werden mit den 
Parallaxen der Sterne auch die der Nebel bekannt. So folgt z. B. fiir den 
Orionnebel aus den Heliumsternen der Oriongegend nach Kapteyn eine 
Parallaxe von 070054. Die egrofen unregelmaBigen Nebel sind daher viel 
weniger weit yon uns entfernt als die Spiralnebel und gehdren sicher zu 


Fig. 232. Orionnebel nach einer Aufnahme am grofen Refraktor 
des Potsdamer Observatoriums. 


unserem Fixsternsystem. Daft spricht auch, daB sie in ihrer Verteilung am 
Himmel in sehr ausgesprochener Weise die MilchstraBe bevorzugen; unregel- 
maBige Nebel auBerhalb derselben gehéren zu den sehr groBen Seltenheiten. 

Die Spektren der unregelmaBigen Nebel lassen sich der groBen Licht- 
schwiche wegen nur schwierig untersuchen, und man ist zufrieden, wenn man 
iiberhaupt die Existenz eines Gasspektrums nachweisen kann?). Nur der 


1) M. Wolf konnte nachweisen, daS auBer den in der Tabelle (Seite 720) stehenden 
unregelmaBigen Nebeln noch die gleichfalls unregelmifigen Nebel N.G.C. 1499, 1952, 
6960, 6962, 7000, I.C.1 434 Gasspektra besitzen. 
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Trifid-Nebel (N 
Nach Aufnahmen mit dem Crossley-Reflektor der Lick-Sternwarte. 


G.C. 6514). Fig, 234. Nebelim 


chwan (N.G.C. 6992). 
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Orionnebel ist hell genug fiir eine genauere Untersuchung. Sein Spek- 
trum gleicht so sehr dem der planetarischen Nebel, da wir das spek- 
trale Verhalten beider Arten von Nebeln gleich hier naher besprechen 
wollen. 

Die Spektra der Gasnebel bestehen in der Hauptsache, wie bereits er- 
wahnt, aus einer mehr oder minder grofen Zahl heller Linien. Welchen chemi- 
schen Elementen sie zuzuweisen sind, wissen wir fiir die meisten Linien heute 
nicht viel besser wie damals (1864), als Huggins entdeckte, daB einige Nebel 
drei griine Emissionslinien besitzen und somit leuchtende Gasmassen sein 
miissen. Die eine dieser Linien lieB sich bald mit Hf identifizieren; den Ur- 
sprung der beiden anderen (A 4959 und 5007) kennt man auch heute noch nicht. 
Bei der Untersuchung verschiedener Nebel erkannte man bald, dab diese 
zwei ,,Nebellinien‘S héchst wahrscheinlich ein und demselben Element an- 
gehéren, da sie in allen Nebeln dasselbe Intensitatsverhaltnis aufweisen, 
wahrend die Intensitaét der Wasserstofflinie Hf in Vergleich zu den Nebel- 
linien von einem Nebel zum anderen oft betrachtlich variiert. Spektralphoto- 
metrische Messungen von Wilsing und Scheiner bestatigten spater in der Tat, 
daB die Linie 2 4959. in allen Nebelnnur den vierten Teil der Helligkeit der 
Linie 25007 hat, wahrend Hf bald heller, bald schwacher als die beiden 
anderen Linien ist. Bei weiteren Untersuchungen bemerkte man, da das 
Intensitatsverhaltnis der Nebellinien zu Hf nicht einmal in ein und demselben 
Nebel konstant ist, sondern daB es z. B. im Orionnebel Stellen gibt, wo die 
Nebellinien heller als die Wasserstofflinien sind, und umgekehrt. 

Mitchell hat das Verhalten dieser Linien und der Doppellinie 23727, 
welche gleichfalls fiir die Gasnebel charakteristisch ist, beim Orionnebel 
genauer studiert und ist zu interessanten Resultaten gekommen. Photo- 
graphiert man namlich das Spektrum eines Nebels, das aus isolierten hellen 
Linien besteht, mit einem spaltlosen Spektrographen (Objektivprisma oder 
-gitter), so erhalt man statt der Spektrallinien (der Abbilder des Spaltes) 
einzelne Bilder des ganzen Nebels, und zwar in dem monochromatischen 
Lichte der einzelnen Wellenlangen. Mitchell wendete dieses Verfahren auf 
den Orionnebel an, und es zeigte sich dabei, daB die Gestalt des Nebels 
und die Lichtverteilung in den einzelnen Teilen desselben in dem Lichte der 
verschiedenen Wellenlingen recht verschieden sind. Das Bild im Lichte 
der Linie 23727 hat die gré8te Ausdehnung. Die schwachen, auBen liegenden 
Teile des Nebels zeigen im Lichte dieser Wellenlange eine erheblich gréBere 
Intensitaét und viel weitere Ausdehnung, als im Lichte der Linie Hf. Die 
hellste Stelle des Nebels, die sogenannte Huygenssche Region, erscheint im 
Lichte von 23727 ebenso intensiv als in dem von Hf, aber im Lichte der 
NebellinieA 5007 starker als in diesen beiden, wahrend die auBerhalb liegenden 
Teile im Hf-Lichte starker als in dem der Nebellinien sind. Die Unter- 
suchung zeigte somit, da der Orionnebel aus mehreren Gasen besteht, dai 
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aber an verschiedenen Stellen des Nebels entweder die Verteilung oder, was 
wahrscheinlicher ist, der LeuchtprozeB sehr verschieden ist. 

Photographische Aufnahmen mit sehr groBen Expositionszeiten haben 
noch weitere, in den Nebelspektren vorkommende helle Linien auffinden 
lassen, von denen man die des Wasserstoffs und die des Heliums (normale 
Linien, ¢ Puppis-Serie und 4 4686), sowie einige des Stickstoffs (A 4097, 4634, 
4641) und des Kohlenstoffs (2 4267, 4649, 6584) identifizieren kann, wahrend 
die anderen mehreren uns unbekannten Elementen angehdren, welche man 
unter dem Namen ,,Nebulium“ (abgekiirzt mit Nu bezeichnet) zusammen- 
faBt. In der folgenden Tabelle sind die hauptsachlichsten dieser letzteren 
nach den Messungen von W. H. Wright zusammengestellt. Die Wellenlangen, 
welche man sicherer kennt, sind mit mehr Stellen gegeben, als die nur unsicher 
bestimmten. 


A 3318 A 3729.05 2 4068.77 A 4725.7 A 5755.0 
3342 3759 4076.37 4740.4 6302 
3346 3840.4 4363.37 4959.09 6313 
3426.4 3868.89 4571.7 5007.02 6364 
3445 3967.66 4658.4. 5737 6548.3 
3726.30 4711.6 6730 


Die Linienintensitaéten sind nicht angegeben, da sie, wie wir sahen, in 
den verschiedenen Nebeln meist stark variieren. Wie aber die beiden griinen 
Nebellinien stets das gleiche Intensitatsverhaltnis besitzen, ganz gleichgiiltig, 
wie groB die Intensitaét ist, und somit ein und demselben Element anzu- 
gehéren scheinen, so gehéren nach Wright auch die Linien jeder der folgenden 
Gruppen zusammen: 


2 3318 1, 3346 } 3726 2 3869 i 4069 
3342 3426 3729 3968 5755 
3445 6548 


Die Linie 24363 steht dagegen allein in ihrem Verhalten. 


Unter Benutzung der Emissionslinien lieBen sich die Radialgeschwin- 
digkeiten einiger der groBen unregelmaBigen Nebel bestimmen. (In der folgen- 
denZusammenstellung ist die Bewegung der Sonne bereits in Abzug gebracht.) 


Radice: 

N.G.C. | Name schwindig- 
keit 

1976 | Orionnebel 0 km 
3372 " Carinae-Nebel | — 5 
6514 | Trifidnebel -_ 23 
6523 Messier 8 + 8 
6618 Omeganebel + 21 


Sie sind etwa von der GréBenordnung der Radialgeschwindigkeiten der 
ihnen nahe stehenden Sterne, Als mittlere individuelle Geschwindigkeit diese 
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groBen Nebel folgt 11 km. Die spektrographische Untersuchung fiihrte aber 
noch zu einem weiteren interessanten Resultat, namlich da8 innere Bewegungen 
in diesen groBen Nebeln vorhanden sind. 1902 fanden Vogel und Eberhard 
bei der Untersuchung des Orionnebels, daB die Radialgeschwindigkeit der 
Nebelmaterie bei dem hellsten Stern des Trapezes (8, Orionis) und etwas 
éstlich von ihm um etwa 5 bis 6 km gréBer ist als die der Gegend 0.6 Bogen- 
minuten westlich von diesem Stern. Beobachtungen von Buisson, Fabry und 
Bourget mit einem Interferometer (1910 bis 1914) und solche mit einem 
Spektrographen durch Frost (1915) bestatigten diesen Befund. Die ausfihr- 
lichste Untersuchung dieser Frage riihrt aber von den Astronomen der Lick- 
Sternwarte her, die 1913 bis 1917 fast den ganzen Nebel auf relative Be- 
wegungen hin durchforschten und die Radialgeschwindigkeiten sehr zahlreicher 
Punkte mit groBer Genauigkeit festlegten. In einem kreisférmigen Gebiete 
von etwas mehr als einer Bogenminute Radius um den Stern Bond 628 herum 
fanden sie Schwankungen der Geschwindigkeiten zwischen + 9.7km und 
+ 23.2km gegen die Sonne. Es kann somit keinem Zweifel unterliegen, 
da8 die Gase dieses Nebels in sehr lebhaften Bewegungen beeriffen sind, die 
sich aber haufig schon innerhalb kleiner Areale so rasch andern, daB sie rein 
lokaler Natur sein miissen und keinen rotatorischen Charakter besitzen, wie 
die franzdsischen Beobachter glaubten. 

Eine bemerkenswerte Eigentiimlichkeit ist es, daB sich an die diffusen 
Gasnebel meist sternarme Gegenden anschlieBen. Die Gasmassen erstrecken 
sich offenbar noch viel weiter hin, als es nach den leuchtenden Teilen der- 
selben den Anschein hat. Der leuchtende Gasnebel geht in einen dunklen 
iiber. Solche Sternleeren finden sich bei dem Amerikanebel (N.G.C. 7000), 
dem Trifidnebel usw. und auch beim Orionnebel und den ihn begleitenden 
Nebeln. Slipher hat die hellsten dieser fast das ganze Sternbild des Orion 
umgebenden Gebilde spektrographisch untersucht und in bezug auf die 
uns hier interessierende Frage wichtige Resultate erhalten. Der Orionnebel 
selbst besitzt ein auBerordentlich schwaches kontinuierliches Spektrum ohne 
irgendwelche Absorptionslinien; letztere sind offenbar ganz von den Emissions- 
linien zugedeckt. Der Nebel N.G.C. 1982 nérdlich vom Orionnebel weist gleich- 
falls ein kontinuierliches Spektrum auf, dessen Intensitaét aber innerhalb des 
Gebildes stark und ganz unabhangig von der der hellen Linien variiert. Es ist 
bei dem Stern Bond 734 am stirksten und zeigt, wenn auch nur sehr schwach, 
die Absorptionslinien des Heliums. Die Emissionslinien dieses Gases sind ném- 
lich in diesem Nebel so schwach, daB sie die Absorptionslinien nicht verdecken. 
Noch deutlicher erscheinen letztere in N.G.C. 1977, da in diesem Nebel alle 
hellen Linien (auch die Nebellinien) mit Ausnahme der des Wasserstoffs fehlen. 
N.G.C. 2068, der am weitesten vom Orionyebel liegt, besitzt endlich das 
Spektrum eines B-Sternes ohne helle Linien. Dieser Nebel, der in einer Stern- 
leere liegt, leuchtet also dadurch, da er das Licht der in ihm stehenden 
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Sterne reflektiert. Die Spektra der groBen Nebelgebilde im Orion, die zweifel- 
los zusammengehdren, variieren also vom reinen Gasspektrum bis zum Spek- 
trum eines B-Sternes, wenn man 
von der mittleren Gegend, dem Ori- 
onnebel selbst, immer weiter und 
weiter abgeht. Inden auBeren Teilen 
sind nicht mehr die physikalischen 
Bedingungen fiir die Emission eige- 
nen Lichtes vorhanden; die Gase 
zerstreuen oder reflektieren aber das: 
Licht der in ihnen oder ihnen nahe 
stehenden Sterne, bis sich dann end- 
lich ein wirklich dunkler Nebel an- 
schlieBt, welcher uns nur dadurch 
bemerkbar wird, dab er das Licht 
der hinter ihm stehenden Sterne aus- 
Fig. 235, Ringnebel in der Leier (N.G.C. 6720). lOscht, d. h. eine Sternleere erzeugt. 
Die Nebel der zweiten Klasse gehen 

somit haufig in kontinuierlicher Weise in die Nebel der dritten Klasse tiber. 
Zu den Gasnebeln gehéren ferner, wie wir sahen, die planetarischen 
Nebel, die in mittelgroBen Fernrohren, bei nicht zu starker VergréBerung, 
sich meist als sehr regelmaBige, gut 

B | begrenzte, fast gleichmaBig in blau- 
lichgriinemLichte leuchtendeScheib- 
chen darstellen. Ihr Aussehen, das 
dem einer Planetenscheibe ahnelt, 
gab die Veranlassung zu ihrer Be- 
nennung. Die Beobachtungen mit 
sehr groBen Fernrohren ‘und be- 
sonders die photographischen Auf- 
nahmen zeigen aber, dab diese Nebel 
fast immer eine recht komplizierte 
Gestalt und Struktur besitzen. So 
finden sich ringférmige Nebel (Fig. 
Se os 235) und schraubenférmige (N.G.C. 

iL 6543, 7293), kreisférmige oder ovale, 
Fig. 236. Planetarischer Nebel (N.G.C. 7009). fast strukturlose Scheiben, unvoll- 
Nach einer Aufnahme des Mount Wilson- standige Ringe mit Abstumpfungen 
Observatoriums. an den Enden der groBen Achse, 

spiralige Formen, die an Saturn mit seinem Ringsystem erinnern (N.G.C, 6210), 
und endlich auch unregelmaBige. In so zahlreichen Fallen (55 von 78) be- 
sitzen sie einen Zentralstern (9. bis 18. Grobe), daB man das Vorhandensein 
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eines solchen als geradezu typisch ansehen kann; einige wenige haben zwei 
oder drei Kerne. Die meisten planetarischen Nebel haben offenbar in Wirk- 
lichkeit die Gestalt spharischer oder ellipsoidischer Schalen (Fig. 236), deren 
Dicke aber nicht ttberall gleich ist. Der Raum zwischen Kern und Schale 
diirfte jedoch nicht leer, sondern auch mit Gasen angefiillt sein. Auch die 
Ringnebel sind keine wirklichen Ringe, was daraus ersichtlich ist, daB sie alle 
nur schwach elliptisch sind, wahrend man doch auch sehr gestreckte ellip- 
tische Ringe sehen mite, wenn die Lage ihrer Ebenen im Raume nach den 
Gesetzen des Zufalls verteilt wire. 

Die Dimensionen der planetarischen Nebel schwanken innerhalb weiter 
Grenzen. Manche haben einen Durchmesser von nur 2’’ bis 3’’ und sind daher 
allein in sehr groBen Fernrohren von Sternen zu unterscheiden; der Dumbbell- 
Nebel (N.G.C. 6353) aber hat Achsen von 8’ resp. 4’ und der Nebel N.G.C. 7298 
sogar von 15’ resp. 12’. Die Helligkeit der planetarischen Nebel ist meist ge- 
ring. Die hellsten sind etwa 7., die schwachsten 15. GréBe. 

Die planetarischen Nebel sind als Seltenheiten am Himmel anzusehen; 
es sind bis jetzt nur etwa 150 aufgefunden worden, davon die bei weitem 
meisten auf dem Harvard College-Observatorium. Auch diese Gattung von 
Gasnebeln bevorzugt die MilchstraBe, aber nicht in so ausgesprochener Weise 
wie die groBen Gasnebel. Die kleinsten Objekte liegen fast ausnahmslos in 
der MilchstraBe oder in ihrer Nahe; die gréBeren und die gréBten kommen 
zwar haufiger in der Nahe der MilchstraBe vor, sind aber sonst ziemlich regel- 
maBig tiber den ganzen Himmel verteilt. Vielleicht sind letztere die uns 
nachsten. Die Positionswinkel der groBen Achsen dieser Nebel sind, unbe- 
einfluBt durch die MilchstraBe, ganz nach dem Zufall verteilt.. Kine besondere 
Anhaufung von planetarischen Nebeln findet sich in dem siidlichen Arme der 
MilchstraBe zwischen den Rektaszensionen 18" und 20”. 

Es kann wohl kaum bezweifelt werden, da auch diese Gattung von 
Gasnebeln zu unserem Fixsternsystem gehort, zumal auch direkte Parallaxen- 
messungen erkennen lassen, dai die Entfernung dieser Nebel zwar groh, aber 
doch von der GréBenordnung der Entfernung der schwacheren Sterne: ist. 


N.G.C. | Parallaxe Beobachter 


40 0.002 van Maanen 
2()22 (ONO lec: 8 
6720 0.004, :1 
6720 0.015 | Newkirk 
6804 0.020 | van Maanen 
6905 (VCs pars . 
7008 0.014 | ,, 5 
TEGO tab etOs000) clita gr ie 
Das Spektrum der planetarischen Nebel gleicht, wie bereits erwahnt, 
dem der diffusen Gasnebel.. Es setzt sich aus den Spektrallinien des Wasser- 
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stoffs, Heliums, Kohlenstoffs, Stickstoffs und der Nebelgase zusammen. 
Die Intensitaéten der einzelnen Linien zeigen wieder groBe Unterschiede in 
den verschiedenen Nebeln; auch gleichen sich haufig, wie Campbell, M. Wolf 
und Wright fanden, die Bilder des Nebels in dem Lichte der einzelnen Spektral- 
linien weder der Gré8e und Gestalt, noch der inneren Struktur nach. M. Wolf 
nannte diese Erscheinung, in Analogie mit einer ahnlichen, beim Leuchten 
von Gasen in Vakuumrohren beobachteten, geschichtete Linienemis- 
sion. Diese bereits beim Orionnebel erwahnte Eigentiimlichkeit findet 
sich bei den planetarischen Nebeln in noch weit ausgesprochenerer Weise. 
So ist z. B. bei allen Ringnebeln die Wasserstofflinie 24686 im Innern des 
Ringes stark, die Nebellinie 23727 schwach. Wo GrdSenunterschiede 
der monochromatischen Nebelbilder vorhanden sind, nimmt die Grébe 
in der Reihenfolge 23426, 4686, Wasserstofflinien, griine Nebellinien, 23869, 
3727 zu. Die Bilder im Lichte der Linie 13727 zeigen stets das reichste 
Detail. 

Hiuige dieser Nebel (N.G.C. 6543, 7009) besitzen ein kontinuierliches 
Spektrum, welches von dem sonst bei ihnen haufig vorkommenden in merk- 
wirdiger Weise abweicht. Es beginnt im auBersten Ultraviolett und lauft 
in groBer GleichmaBigkeit bis zu etwa 1365 wu, dem Ende der Balmerserie. 
Hier bricht es ganz unvermittelt ab. Es ist dies das kontinuierliche Réntgen- 
spektrum des Wasserstoffes, welches wir als Absorptionsspektrum schon bei 
den B-Sternen fanden (Seite 572). 

Die Kerne etwa der Halfte der planetarischen Nebel besitzen, wie Wright 
fand, ein kontinuierliches Spektrum, die der anderen Hialfte das Bander- 
spektrum der O-Sterne, und zwar sind in einigen Kernen nur die breiten 
Emissionsbander des O-Typus sichtbar; in den meisten aber liegen diese iiber 
einem kontinuierlichen Spektrum, das in einzelnen Fallen auch Absorptions- 
linien aufweist. Die auffallendste Eigenschaft des kontinuierlichen Spek- 
trums der Kerne ist seine weite Ausdehnung in das Ultraviolett. Bei keinem 
Kerne, mag er die O-Bander zeigen oder nicht, fehlt diese Eigentiimlichkeit, 
die als eine Eigenschaft der O-Sterne bekannt ist und eine sehr hohe Tem- 
peratur anzeigt. 

Die Kerne kénnen nicht etwa als besonders dichte Stellen des Nebels 
angesehen werden, denn ihr Spektrum weicht von dem der Nebel. ab. Ge- 
meinsam sind den Kernen und den Nebeln die Linien des Wasserstoffs und 
des Heliums (A 4686, ¢ Puppis-Serie, normale Linien), ferner vielleicht noch die 
Linien 4 3342, 3346, 3426, 3445, 4069, 4267, 4416, 4572, 4634, 4641 und 4649. 
Die eigentlichen Nebellinien 13727, 4959, 5007 fehlen aber den Kernen. 

Uber die Radialgeschwindigkeiten und Rotationen der planetarischen 
Nebel sind wir, wie tiberhaupt ttber diese Gattung von Nebeln, durch die 
bewundernswerten, unter Leitung von Campbell ausgefiihrten Arbeiten der 
Lick-Astronomen gut unterrichtet. Es ist ihnen gelungen, fiir 102 Objekte 
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die Radialgeschwindigkeiten mit groBer Genauigkeit zu messen. Nach Aus- 
schluB von sechs mit abnorm hohen Geschwindigkeiten begabten Nebeln: 


Nebel | Radial- 


igeschwindigkeit 
N.G.C. 5873 | —127km 
N.G.C. 6567 + 138 
(CAML, AGS el sally 
N.G.C. 6644 | + 205 
LO. 4782 |) = 1384 
I.C.J1. 4846 + 165 


folgte fiir 31 Objekte von stellarem Charakter (Durchmesser unter 5’’) eine 
auf das Sternsystem bezogene mittlere Geschwindigkeit von 28km, fir 
65 Objekte von gréBerem Durchmesser eine solche von 31 km, also wesentlich 
eréBere Geschwindigkeiten, als sie die groBen Gasnebel besitzen. An der 
Kapteynschen Strombewegung der Sterne scheinen die planetarischen Nebel 
nicht teilzunehmen. Betrachtet man die planetarischen Nebel als ein eigenes 
System und berechnet unter der Annahme, da die Richtung der Sonnen- 
bewegung die gleiche wie die gegen das System der Sterne ist, die Geschwin- 
digkeit der Sonne, so folgt fiir diese gegen das Nebelsystem 29.6km. Die 
Sonne bewegt sich also gegen die Nebel wesentlich schneller als gegen die 
Sterne (19.5 km). 

Zahlreiche Nebel (46) wurden auf ihre Rotation hin untersucht, und von 
diesen zeigten 25 innere Bewegungen, und zwar 21 solche, die man als Ro- 
tation um eine Achse ansehen kann, die nahe mit der kiirzesten Achse der 
Nebelfigur zusammenfallt. Alle Nebel, die Rotation besitzen, sind elliptisch, 
und je gréBer die Abplattung ist, um so hoher ist die Rotationsgeschwindig- 
keit. Der ganze Nebel rotiert aber nicht wie ein fester Koérper, denn die 
Spektrallinien zeigen eine S-formige Gestalt. Die verschiedenen Schichten 
des Nebels rotieren mit verschiedener Geschwindigkeit, die um so kleiner 
wird, je weiter man von der Mitte des Nebels abgeht. Da die planetarischen 
Nebel stark transparent sind, erhalt ein jeder Punkt der Spektrallinien Licht 
von Schichten verschiedener Rotationsgeschwindigkeit; die Spektrallinien 
erscheinen daher verbreitert, nicht nur geneigt, und die Messungen ergeben 
nur mittlere Werte fiir die Rotationsgeschwindigkeit. Um einen Begriff von 
der GréBe dieser Geschwindigkeit zu geben, sei angefiihrt, da in 
N.G.C. 7009 ein Teilchen in 9’’ Abstand von der Mitte eine Geschwindigkeit 

von 7 km, in 

N.G.C. 6720 ein Teilchen in 25’’ Abstand von der Mitte eine Geschwindigkeit 
von 1.4km, in J 
N.G.C. 7662 ein Teilchen in 6” Abstand von der Mitte eine Gerchawidiecet 
von 8km hat. 
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Nimmt man nun an, daB die Bewegung des Teilchens in einer Kreisbahn 
erfolgt, und kennt man ferner die Entfernung des Nebels von uns, so kann 
man die Masse des Nebels in Einheiten der Sonnenmasse und die Lange 
der Rotationsperiode berechnen. Fiir obige drei Nebel fand Campbell 
Massen, die 162 mal, 14mal und 19 mal so groB als die Sonnenmasse 
sind. Die Rotationsperioden ergaben sich zu 12460, bzw. 132900 und 
967 Jahre. 

AuBer den durch innere Bewegungen erzeugten Deformationen wiesen bei 
10 Nebeln die Spektrallinien noch eine andere Eigentiimlichkeit auf; sie 
erschienen namlich in den mittleren Teilen des Gebildes doppelt, und die 
Intensitaéten der beiden Komponenten variierten in den verschiedenen 
Teilen des Nebels. Amstarksten war diese Eigentiimlichkeit in Nebeln mit 
besonders guter Ringausbildung oder mit starken Kondensationen ausgepragt. 
Hine befriedigende Erklarung fiir diese Erscheinung lieB sich nicht finden; 
vielleicht ist die Verdoppelung als eine Linienumkehr anzusehen, die durch 
ein auBeres absorbierendes Stratum, etwa eine kithlere Gashiille, erzeugt 
wird. 

Die Frage, ob man die planetarischen Nebel als ein normales Stadium 
im Entwicklungsgange eines Sternes ansehen darf, |aBt sich heute noch nicht 
beantworten. In der Harvard-Klassifikation der Sterne sind die planetarischen 
Nebel ihrer Verwandtschaft mit den O-Sternen wegen vor diese, also an die 
Spitze der Klassen gestellt. Die Schwierigkeit, daB dann die kontinuierliche 
Folge in der Groéfe der Radialgeschwindigkeiten unterbrochen wird — die 
planetarischen Nebel bewegen sich schnell, die B-Sterne langsam —, ist 
durch eine Untersuchung von Ludendorff erheblich verringert worden. Er 
fand naémlich bei einer Diskussion der Massen der spektroskopischen Doppel- 
sterne, daB die Heliumsterne mit besonders groBen Massen Geschwindig- 
keiten haben, die ihrem Betrage nach nicht sehr hinter den mittleren Ge- 
schwindigkeiten der planetarischen Nebel zuriickstehen; nach Campbell 
besitzen nun, wie wir gesehen haben, die Kerne der planetarischen 
Nebel groBe Massen, die mindestens ebenso groB als die der massig- 
sten Heliumsterne sind. Somit besteht ein allm&hlicher Ubergang vom 
B-Stern zum O-Stern und zum planetarischen Nebel, sowohl was Masse 
wie Geschwindigkeit angeht, und die groBen Geschwindigkeiten der 
planetarischen Nebel bilden kein Hindernis mehr, sie in die. Harvard- 
Entwicklungsreihe einzuordnen. Auch im Russellschen Schema gehéren 
die planetarischen Nebel vor die O-Sterne. Wenn wir uns erinnern, daf 
nach Russell nur die Sterne gréBter Masse zum B- bzw. O-Stadium ge- 
langen kénnen, so mii8&te man voraussetzen, daB die planetarischen Nebel 
gréBte Massen besitzen, wenn man sie vor die O-Sterne stellen will. 
Diese Voraussetzung ist nun in der Tat, wie wir sahen, wahrscheinlich 
erfiillt, und es laBt sich damit auch das seltene Vorkommen dieser 
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Objekte verstehen. Abnorm groBe Massen sind, soviel wir zur Zeit wissen, 
hoéchst selten. 

Danach wiirde kein Bedenken bestehen, die planetarischen Nebel als 
ein normales Entwicklungsstadium wenigstens fiir die Sterne gréBter Masse 
anzusehen. Aber auch die entgegengesetzte Ansicht la8t sich begriinden. 
Es besteht namlich zweifellos eine gewisse Verwandtschaft zwischen den 
planetarischen Nebeln und den neuen Sternen. Die Novae machen ein Nebel- 
stadium durch, ehe sie in O-Sterne tibergehen. Dieses Nebelstadium ist 
dadurch charakterisiert, daB im Spektrum der Novae Bander erscheinen, 
welche die Wellenlangen der Nebellinien besitzen, ferner daB auch einige 
Novae, z. B. die Nova Aquilae Nr. 3, bei der Betrachtung mit groBen Fern- 
rohren nicht wie Sterne erscheinen, sondern Scheibchen wie planetarische 
Nebel zeigen. Eine Nova deutet aber stets, welche Theorie man fiir sie auch 
als giltig annimmt, auf eine Katastrophe hin. Betrachtet man nun die plane- 
tarischen Nebel unter diesem Gesichtspunkte, so kann man sie offenbar in 
keinem der bisher aufgestellten Entwicklungsschemata unterbringen, sondern 
muB8 sie als katastrophale Gebilde, also als Ausnahmefalle von der normalen 
Entwicklung, ansehen. Es bleibt freilich die Schwierigkeit unbehoben, daB 
die Novae nur kurze Zeit im Nebelstadium verweilen, die planetarischen 
Nebel aber dauerhafte Gebilde zu sein scheinen. 

Uber die dritte Klasse, die dunklen Nebel, ist fast alles, was iiber sie 
bekannt ist, bereits im vorhergehenden gesagt worden. Diese Nebel leuchten, 
falls sie tiberhaupt leuchten, im Lichte der in ibnen oder ihnen nahe stehenden 
Sterne. So besitzen die Plejadennebel das Absorptionsspektrum der Klasse B 
der Plejaden, der Héhlennebel um @ Ophiuchi das dieses Sternes, der Nebel 
N.G.C. 2261 nach Slipher das Emissionsspektrum des in ihm stehen- 
den Veradnderlichen R Monocerotis, welches sich dadurch auszeichnet, 
da es dem einer Nova gleicht. Nach den Beobachtungen von M. Wolf 
scheinen alle Héhlennebel zu den dunklen Nebeln zu gehéren. Ob 
die lichtreflektierende Materie aus Gasen oder kosmischem Staub besteht, 
1aBt sich nicht sicher entscheiden; héchst wahrscheinlich kommen beide 
Falle vor. 

Zu den dunklen Nebeln mu8 man auch die meisten von W. Herschel 
aufgefundenen sogenannten Nebelsterne rechnen. Sie sind Gebilde, die 
in ihrem Aussehen vollkommen Sternen gleichen, aber von einer Nebelhille 
umgeben sind. Ihre Spektra gehoren fast ausschlieBlich den friiheren Spektral- 
klassen, besonders der Klasse B, an. Die schwachen, sie umgebenden Nebel- 
hiillen besitzen, soweit man sie bisher untersuchen konnte, ein kontinuier- 
liches Spektrum mit Ausnahme der von N.G.C. 1514, welche die Nebellinien 
zeigt. Nach den Untersuchungen von Seares, und Hubble haben von 42 be- 
obachteten Objekten 36 einen Farbenindex, der im Mittel um 0"4 grdBer ist, 
als er dem Spektraltypus nach sein sollte. 
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Als Beispiele fiir Nebelsterne seien angefthrt: 


| | |, Parben- 


Stern | Holinereat | Spektrum | iiherschus 

M M 
N.G.cC.° 1514 9.0 B8 + 0.5 
N.G.C. - 2170 1 —102 Bl ateted 
N.GGe 22176 7.4 Oe5 + 0.4 
N.G.C.= (22455) 11 AO + 0.6 
B.D. — 1994943 | 9.0 B9 + 0.3 
B.D, — 19° 4953 7.5 Bb5 a0. 
B.D. —= 1091848: 1 17.0 BO + 0.8 
C.D. — 23914005} 7.4 B3 +03 


Die Vertiefung der Farbe, der Farbentiberschu8, diirfte héchst wahr- 
scheinlich auf Molekularzerstreuung durch die den Stern umgebende Hille 
zuriickzufiihren sein, zumal diese Objekte meist in Gegenden geringer Stern- 
dichte vorkommen, wo dunkle Wolken und Nebel haufig sind. Uberschreiten 
aber die einzelnen Partikel der Nebelmaterie eine gewisse GréBe, so verur- 
sachen sie keine Zerstreuung mehr, sondern die Intensitat des Lichtes aller 
Wellenlaingen wird gleichmaSig herabgesetzt. Dies diirfte bei den sechs Nebel- 
sternen der Fall sein, welche keinen FarbeniiberschuB aufweisen. Man kennt 
zur Zeit etwa 100 dieser Objekte, die simtlich in oder nahe der MilchstraBe 
liegen. 

Auch die variablen Nebel dirften in die dritte Nebelklasse gehéren, 
wenngleich dies auch noch nicht ganz sicher ist. Im Oktober 1852 entdeckte 
Hind nahe dem variablen Stern T Tauri (AR 4°16™1, Dekl. + 19° 17’ fiir 
1900) einen kleinen Nebel N.G.C. 1555 mit zentraler Verdichtung, den auch 
Chacornac 1854, sowie Auwers 1858 sahen. Dieser Nebel war 1861, als ihn 
Auwers, Schénfeld und d’Arrest, letzterer mit einem weit lichtstarkeren 
Fernrohre, suchten, vollstandig verschwunden, und ebenso wenig konnten ihn 
im Januar 1862 Leverrier, Chacornac und Secchi finden; dagegen wurde er 
wieder Ende Marz 1862 in Pulkowa, wenngleich als sehr schwach, wahr- 
genommen. Seit 1868 ist das Objekt auch in Pulkowa nicht mehr geschen 
worden. Erst nach vielen Jahren haben Burnham und Barnard sich wieder 
mit diesem interessanten Nebel beschaftigt. Er war 1890 und 1895 im groBen 
Lick-Refraktor deutlich sichtbar. Ende 1895 dagegen konnte ihn Barnard 
nicht mehr sehen, aber Ende 1899 hat ihn Keeler mit dem Crossley-Reflektor 
photographiert, und er konnte auch Anfang 1900 wieder als 4uBerst schwaches 
Objekt mit dem groBen Lick-Refraktor gesehen werden. Von 1911 an ist 
dieser Nebel auf dem Mount Wilson-Observatorium haufig photographiert 
worden, und diese Aufnahmen lassen Veranderungen in Gestalt und Helligkeit 
deutlich erkennen. Man hat frither geglaubt, daB die Helligkeitsinderungen 
dieses Nebels von denen des Veranderlichen T Tauri abhangig seien. Das 
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hat sich aber nicht bestatigt; es scheint kein Parallelismus zwischen den 
Lichtschwankungen des Nebels und des Sternes vorhanden zu sein. Das 
Spektrum von T Tauri, dessen Lichtschwankungen eine gewisse Verwandt- 
schaft mit denen von R Coronae borealis verraten, gehért zur Klasse Md, 
besitzt aber nach Adams noch andere, sonst nicht bei dieser Spektralklasse 
vorkommende helle Linien, die auch linger sind, als die Absorptionslinien des 
Sternes, und daher woh] dem Nebel selbst angehéren. Hinds Nebel steht in 
einer sternarmen Gegend und ist von duBerst schwachen, ausgedehnten 
Nebeln umgeben. 

Kin zweiter Nebel, dessen Veranderlichkeit von Hubble festgestellt 
wurde, ist N.G.C. 2261. Auch dieser ist ein kometenartiges Objekt, in dessen 
stidlichstem Punkt ein sternihnlicher Kern, der irregulire Veranderliche 
R Monocerotis, steht. Dieser Nebel zeigt nach Hubble und Lampland sehr 
starke Anderungen in seiner Gestalt, Struktur und Helligkeit, die sich sehr 
rasch, innerhalb weniger Tage, abspielen. Auch bei diesem Nebel verlaufen 
die Anderungen nicht parallel zu denen des in ihm stehenden Verander- 
lichen. Das Spektrum des Nebels gleicht nach Slipher véllig dem von 
R Monocerotis, der seinerseits ein Spektrum besitzt, das dem einer Nova 
nach Entwicklung ihres gré8ten Glanzes entspricht. Es weist namlich helle 
Wasserstofflinien auf, an deren violetten Kanten Absorptionslinien sitzen. 
Das Auftreten eines solchen Spektrums ist fiir einen Nebel ganz ungewohnlich; 
es ist anzunehmen, daB der Nebel nur das Licht von R Monocerotis reflektiert, 
an sich aber nicht leuchtend ist, zumal auch er nahe dem Ende eines dunklen 
Nebels liegt. 

Ganz ahnlich sind die Verhaltnisse bei einem dritten Nebel, N.G.C. 6729, 
dessen Veranderlichkeit von J. Schmidt vermutet wurde, aber erst durch die 
Beobachtungen von Innes und denAstronomen der Helwan-Sternwarte sicher- 
gestellt ist. N.G.C. 6729 besitzt eine kometenahnliche Gestalt, wie die beiden 
vorhergehenden Nebel, und in ihm befindet sich der Veranderliche R Coronae 
australis. Die Veranderungen in der Gestalt und Helligkeit des Nebels sind 
haufig auffallend stark und finden gleichfalls innerhalb kurzer Zeit (24 Stun- 
den) und ohne einfache Beziehung zum Lichtwechsel von R Coronae australis 
statt. In seiner Nachbarschaft befinden sich noch andere Nebel. 

Die Anderungen, die-wir in diesen Nebeln sehen, diirften nur optische 
Phainomene sein, nicht wirkliche Bewegungen. Wenn sie dies namlich waren, 
miiBten sie sich mit ganz unwahrscheinlich groBer Geschwindigkeit vollziehen. 
Es ist anzunchmen, daB die Nebelmaterie in der Nahe des lichtspendenden 
Sternes sich mit normaler Geschwindigkeit bewegt, und da dadurch die vom 
Stern ausgehenden Strahlen entweder abgeblendet werden (friher helle Teile 
des Nebels werden schwach oder verschwinden ganz) oder aber Platz finden, 
um Teile des Nebels, die vorher kein Licht empfingen, aufleuchten zu lassen. 
Eine einfache Beziehung zwischen dem Lichtwechsel des Nebels und dem 
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des in ihm stehenden Veranderlichen braucht nicht vorhanden zu sein, wenn 
man die Erscheinungen, die ein veranderlicher Nebel darbietet, auf obige 
Weise erklart. 

AuBer den drei sicher verainderlichen Nebeln sind noch einige andere der 
Veranderlichkeit verdichtig (N.G.C. 955, 1554, 3666), doch reicht zur Zeit 
das Beobachtungsmaterial noch nicht aus, um eine sichere Entscheidung 
treffen zu kénnen. Eine Veranderlichkeit von anderer Art fand Barnard bei 
dem planetarischen Nebel N.G.C. 7662. In ihm schwankt die Helligkeit 
des Kernes um mehrere GréBenklassen. Beobachtungen dieses Nebels auf 
dem Mount Wilson-Observatorium im Jahre 1921 lieBen aber keine Verander- 
lichkeit erkennen. 

Die Leser, welche sich eingehender iiber die Gestalten und das Aussehen 
der Nebel orientieren wollen, mégen die zahlreichen herrlichen Abbildungen 
zur Hand nehmen, welche in den Publications of the Lick Observatory, 
Band 8 und 13, enthalten sind. 


OAT PAS elle 
Der Bau des Universums. 


Nachdem wir im vorhergehenden Kapitel die einzelnen Teile des Weltalls 
betrachtet haben, welche uns das Fernrohr offenbart, wollen wir jetzt unter- 
suchen, welches Bild wir uns von der Struktur des Universums als eines 
Ganzen entwerfen kénnen. Selbstverstaindlich treten wir damit auf einen 
im allgemeinen weniger sicheren Boden als bisher; denn wir befinden uns 
hier den Grenzen positiven Wissens naher als sonst, und viele unserer Schliisse 
miissen mehr oder weniger Hypothesen sein, die durch spatere Entdeckungen 
bestitigt oder umgestoBen werden kénnen. Wir werden indessen alle bloBen 
Vermutungen zu vermeiden trachten und keinen Schlu8 anfihren, der nicht 
irgendwie in der Beobachtung begriindet ist. 

Die erste und wichtigste Frage, mit der wir uns beschaftigen wollen, 
betrifft die Verteilung der Sterneim Raume. Wir wissen aus direkter 
Beobachtung, wie die Sterne, von unserem Sonnensystem aus gesehen, an 
der Sphare verteilt erscheinen, kennen also die Richtung, in der sie sich 
befinden. Aber dies gibt uns noch keinen Aufschlu8 iiber die Lage im Raume; 
denn um diese zu bestimmen, miiSten wir auch die Entfernung jedes Sternes 
kennen, wahrend wir durch Messung ihrer Parallaxen doch nur die Ent- 
fernungen von verhaltnismabig wenigen annahernd ermittelt haben. Wir 
miissen uns demnach, um itiber die Raumverteilung des ganzen Sternenheeres 
oder auch nur einzelner Klassen von Sternen etwas zu erfahren, mit mehr 
oder weniger plausiblen Hypothesen begniigen, die sich auf die Tatsachen 


Ansichten der Forscher yor Herschel. Peay 


der Beobachtung, auf die Helligkeiten und Bewegungen der Sterne und auf 
ihre Lage an der Sphare stiitzen. Waren die Himmelskérper alle von gleicher 
wirklicher GréBe und strahlten sie das Licht in gleicher Weise aus, so konnten 
wir ihre Entfernung nach ihrer scheinbaren Gré8e ziemlich gut schatzen; 
aber das ist bekanntlich nicht der Fall. Gleichwohl wissen wir jetzt, daB 
die Verschiedenheit der absoluten GréBen erheblich geringer ist als die der 
scheinbaren, so da8 ein auf die letzteren gegriindetes Urteil immerhin besser 
ist als gar keins. 


1. Ansichten der Forscher vor Herschel, 


Vor der Erfindung des Fernrohres waren einigermagen richtige Vor- 
stellungen tiber die Struktur des Sternsystems kaum méelich. Wir haben 
gesehen, wie tief der Glaube an ein spharisches Universum im Geiste der 
Menschen wurzelte; selbst Kopernikus war noch ganz davon erfillt und 
hielt die Sonne fiir den Mittelpunkt dieser Sphare. Diese Idee muBte zu- 
nachst verschwinden, ehe ein Schritt zur richtigen Auffassung des Universums 
méglich war, und die Sonne mu8te lediglich als ein Stern unter den unzahligen 
Sternen erkannt werden. Die Ansicht von der Méglichkeit, da die Sonne 
keine besondere Stellung im Universum einnehme, scheint sich zuerst Kepler 
aufgedrangt zu haben, doch hinderte ihn eine ungenaue Schatzung der rela- 
tiven Helligkeit der Sterne an ihrer unbedingten Annahme. Er folgerte, 
daB, wenn die Sonne ein Stern ware unter einer groBen Anzahl gleichmabig 
im Raume verteilter Fixsterne von gleicher Helligkeit, es deren nicht mehr 
als zwolf geben kénnte, welche sich in der geringsten Entfernung von uns 
befanden. Wir wiirden dann eine andere, gréBere Zahl von Sternen in der 
doppelten, eine weitere in der dreifachen Entfernung usw. haben, und da sie 
um so schwacher erscheinen, je weiter sie von uns abstehen, so wiirden wir bald 
an eine Grenze kommen, tiber die hinaus keine Sterne mehr zu sehen sind. 

In Wirklichkeit sehen wir nun aber zahlreiche Sterne von gleicher GréBe 
dicht beieinander, wie im Giirtel des Orion, waihrend die Gesamtzahl der 
sichtbaren Sterne nach Tausenden zu rechnen ist. Kepler schlieBt daraus, 
daB die Entfernungen der einzelnen Sterne voneinander viel kleiner seien als 
ihre Entfernungen von unserer Sonne, so daf sich die letztere nahe dem 
Mittelpunkte einer verhaltnismaBig leeren Region befinde. 

Hatte Kepler gewuBt, daB das Licht von hundert Sternen sechster GroéBe 
erst dem eines Sternes erster GroBe gleichkommt, so wiirde er einen anderen 
Schlu8 gezogen haben. Kine ganz einfache Berechnung hatte ihm gezeigt, 
da8B, wenn bei gleichférmiger Verteilung der Sterne im Raume zwolf Sterne 
in der Entfernung Eins stainden, in der doppelten Entfernung die vierfache, 
in der dreifachen Entfernung die neunfache Zahl stehen miiBte usw. Die 
1200 Sterne in der zehnfachen Entfernung wiirden, gleiche Helligkeit aller 
Sterne vorausgesetzt, nach der Berechnung Sterne sechster GréBe sein, eine 
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Zahl, die dem Ergebnisse der tatsichlichen Zahlung nahe genug kommt, um 
zu zeigen, daB die Hypothese einer gleichférmigen Verteilung mit den Be- 
obachtungen ungefaéhr im Einklang steht. Nun wird freilich bei nahe zu- 
sammen stehenden Sternen der gegenseitige Abstand wahrscheinlich kleiner 
sein als ihre Entfernung von der Sonne; aber Anhaufungen von Sternen 
bilden doch eine Ausnahme und deuten nicht auf ein allgemeines Zusammen- 
gedrangtsein aller Sterne, wie Kepler anzunehmen schien. Doch mu8, um 
ihm Gerechtigkeit widerfahren zu lassen, betont werden, daS er seine An- 
schauung nicht als wohlbegriindete Theorie hinstellte, sondern als bloBe Ver- 
mutung. Die MilchstraBe hielt Kepler fiir einen ungeheuren, mit Sternen 
erfiillten Ring, in dessen Mitte ungefahr unsere Sonne stehe. 

Ansichten von Kant. Diejenigen, welche Kant nur als spekulativen 
Philosophen kennen, werden iiberrascht sein, zu erfahren, da8 er, obwohl 
kein Astronom von Fach, doch der Urheber einer Theorie des Sternsystems 
ist, die mit einigen Abinderungen zum Teil bis auf den heutigen Tag bei- 
behalten worden ist. Er wuBte, daB die das Himmelsgewdlbe umspannende 
MilchstraBe durch das vereinigte Licht unzahliger kleiner Sterne entsteht, 
und schloB daraus, da das Sternsystem sich in der Richtung der MilchstraBe 
viel weiter als in anderer Richtung ausdehnt, mit anderen Worten, dab die 
Sterne sich in einer verhaltnismaBig diinnen, flachen Schicht befinden, von 
deren Mittelpunkte unsere Sonne nur wenig entfernt steht. Wir betrachten 
diese Art linsenformiger Schicht langs der Schneide, d. h. also in der Richtung 
der MilchstraBe, und sehen daher in dieser Richtung eine ungeheure Anzahl 
von Sternen, wahrend in der senkrechten Richtung (nach den Polen der 
MilchstraBe) nur wenige sichtbar sind?). 

Diese diinne Schicht brachte Kant anf die Idee einer gewissen Ahn- 
lichkeit mit dem Sonnensystem Wegen der nur geringen Neigung ihrer 
Bahnen sind die Planeten in einer flachen Schicht ausgebreitet, und wir 
haben uns statt der wenigen existierenden eine groBe Anzahl Planeten, die 
sich in Bahnen maSiger Neigung um die Sonne bewegen, zu denken, um 
uns im kleinen eine Vorstellung des Sternsystems zu machen, wie Kant es 
sichkonstruierte. Ware der Ring der kleinen, zwischen Marsund Jupiter befind- 
lichen Planeten damals bekannt gewesen, so wiirde er scheinbar einen schlagen- 
den Beweis fiir Kants Anschauung geliefert haben, indem er eine noch gréfere 
Ubereinstimmung des Planetensystems mit dem vermuteten Sternsystem gezeigt 
haben wiirde. Der SchluB, daB zwei dem Anschein nach so ahnliche Systeme 
sich auch in der Struktur gleichen, wire scheinbar wohl begriindet gewesen. 


1) Die erste Anregung zu seiner Theorie, die er in der ,,Allgemeinen Naturgeschichte 
und Theorie des Himmels“ (Kénigsberg 1755, s. auch Ostwalds Klassiker der exakten 
Wiss. No. 12) darlegte, hat Kant zum Teil durch Th. Wright empfangen, der in seiner 
Schrift: ,,Theory of the Universe“ (London 1750) zuerst auf die Beziehungen der Sterne 
zu der MilchstraBe als einer Grundebene hingewiesen zu haben scheint. 
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Kant ging aber noch weiter. Er nahm fiir die Fixsterne eine Revolution 
um einen gemeinsamen Mittelpunkt an, welche der Bewegung der Planeten 
um die Sonne entsprechen wiirde. Die Eigenbewegungen der Sterne waren 
damals noch fast ganzlich unbekannt, und es wurde daher, scheinbar mit 
Recht, der Einwurf erhoben, die Sterne seien Jahrhunderte hindurch in 
derselben Stellung am Himmel geblieben, und von einer Bewegung um einen 
Mittelpunkt kénne deshalb nicht die Rede sein. Kants Antwort darauf war, 
die Umlaufszeit sei so lang und die Bewegung so langsam, daB die letztere 
auf Grund des vorhandenen unvolikommenen Beobachtungsmaterials nicht 
bemerkbar sei. Kiinftige Generationen wiirden, wie er nicht zweifle, durch 
Vergleichung ihrer Beobachtungen mit denen ihrer Vorginger finden, daB 
die Sterne tatsachlich eine Bewegung haben. Diese MutmaSung Kants 
ist vollauf bestatigt worden, aber die Bewegungen sind nicht der Art, wie 
er sie sich dachte. 

Die Kantsche Theorie nimmt an, das eben beschriebene System um- 
fasse die ungeheure Masse der Sterne in der MilchstraBe mit EinschluB aller 
Sterne, die uns mittels des Teleskops einzeln sichtbar werden. Kant will 
aber damit nicht sagen, da dieses riésige System das ganze materielle Weltall 
ausmache. In den Nebelflecken sah er andere, ahnliche Systeme in so un- 
absehbaren Entfernungen, da8 das vereinte Licht ihrer Millionen Sonnen 
sie auch in den machtigsten Teleskopen nur als schwache Wolke erscheinen 
lasse. 

Das Lambertsche System. Kinige Jahre nach Kant entwickelte 
Lambert in seinen ,,Kosmologischen Briefen‘‘ ein ahnliches, aber weiter 
ausgearbeitetes System. Er dachte sich das Universum nach Systemen ver- 
schiedener Art angeordnet. Das kleinste und einfachste System besteht aus 
einem Planeten, dessen Satelliten um ihn als ihren Mittelpunkt kreisen. Das 
nachst groBere ist ein Sonnensystem, in welchem eine Anzahl kleinerer Systeme 
um die Sonne kreist. Jeder einzelne Stern, den wir sehen, ist eine Sonne 
und hat sein Gefolge von Planeten, die sich um ihn bewegen, so daB es ebenso 
viele Sonnensysteme wie Sterne gibt. Diese Systeme sind jedoch nicht gleich- 
maBie im Raume zerstreut, sondern zu groBeren Gruppen vereinigt, welche 
uns als Sternhaufen erscheinen. Kine Unzahl solcher Sternhaufen bildet 
unsere Milchstrabe und das Universum, soweit wir es mit unseren Instru- 
menten zu durchforschen vermégen. Es kann auch noch griBere Systeme 
geben, deren jedes aus Milchstraben besteht, und so weiter ins Unendliche, 
aber sie entgehen unserer Wahrnehmung, da ihre Entfernungen ungeheuer 
eroB sind. Jedes der kleineren Systeme hat seinen Zentralkérper, dessen 
Masse weit gréBer ist, als die der ihn umkreisenden zusammengenommen. 
Diese Eigentiimlichkeit unseres Sonnensystems iibertrug Lambert auch auf 
die anderen Systeme. Wie die Planeten gréBer sind als ihre Trabanten und 
wiederum die Sonne gréBer ist als ihre Planeten, so nahm Lambert fir jeden 
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Sternhaufen einen groBen Kérper als Mittelpunkt an, um welchen sich die 
verschiedenen Sonnensysteme bewegen, und welcher, weil er uns unsichtbar 
ist, nach seiner Meinung dunkel sein miiBte. Alle Systeme, vom kleinsten 
bis zum groBten, sollten durch das eine allgemeine Gesetz der Schwere zu- 
sammengehalten werden. 

So geistreich auch diese [deen Lamberts erscheinen, so miissen wir ihnen 
doch jede wissenschaftliche Berechtigung absprechen, da wir nicht das ge- 
ringste Anzeichen fiir die Existenz solcher dunklen Zentralkorper haben. 


2. Untersuchungen Herschels und seiner Nachfolger. 


W. Herschel war der erste, der den Bau des Sternsystems durch eine 
lange Reihe zielbewuBter Beobachtungen zu erforschen suchte. Seine Methode 
war die der ,,Sterneichungen’*, worunter das einfache Abzahlen aller mit 
einem lichtstarken Teleskop in einem bestimmten Teile des Himmels sicht- 
baren Sterne zu verstehen ist. Er benutzte hierzu ein Teleskop von 46 cm 
Offnung, welches 160 mal vergréBerte und ein Gesichtsfeld von einem Viertel 
Grad Durchmesser hatte. Jede Zahlung oder Kichung umfaBte also Sterne, 
die in einem etwa dem vierten Teile der Mondscheibe gleichkommenden 
Raume sichtbar waren. Aus der Zahl der Sterne in irgendeinem solchen 
Gesichtsfelde schloB er auf die relative Entfernung, die das Auge durchmas, 
indem er eine gleichformige Verteilung der Sterne durch den ganzen 
vom Gesichtskegel umschlossenen Raum annahm. Wenn namlich ein Beob- 
achter durch ein Fernrohr nach dem Himmel blickt, so schlieBt sein Gesichts- 
feld einen Raum ein, welcher sich nach allen Seiten bestandig und um so 
mehr erweitert, je gréBer die Entfernung wird, und man sieht sofort, daB 
dieser Raum einen Kegel bildet, dessen Spitze im Brennpunkte des Teleskops 
und dessen Basis in der auBersten Entfernung liegt, welche das Teleskop 
erreicht. Der Rauminhalt dieses Kegels wird dem Kubus der Entfernuneg, 
auf die er sich erstreckt, proportional sein; wenn wir z. B. zweimal so weit 
vordringen, wird der Gesichtskegel nicht allein zweimal so lang sein, sondern, 
da seine Basis nach jeder Richtung hin auch zweimal so gro8 ist, im ganzen 
den achtfachen Inhalt haben und also, nach Herschels Hypothese, achtmal 
soviel Sterne enthalten. Fand demnach Herschel in einer Region achtmal 
soviel Sterne als in einer anderen, so schloB er, da8B das Sternsystem sich in 
der Richtung der ersten Region doppelt so weit erstrecke. 

Alle mit seinem Teleskop sichtbaren Sterne zu zahlen, war begreif- 
licherweise fiir Herschel unausfithrbar. Seine Beobachtungen erstreckten sich 
daher nur auf einen weiten Streifen, der sich mehr als halbwegs iiber das 
Himmelsgewolbe hinzog und die MilchstraBe in einem rechten Winkel schnitt. 
Innerhalb dieses Streifens zahlte er die Sterne in 3400 Gesichtsfeldern. Indem 
er die Durchschnittszahlen der Sterne verschiedener Regionen mit Riicksicht 
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auf deren Lage zur MilchstraBe miteinander verglich, fand er, daB die Sterne 
an den Polen der MilchstraBe am wenigsten zahlreich waren, und da8 ihre 
Zahl mit der Annaherung an die Milchstra8e immer mehr zunahm. Einen 
Begriff von dem Grade dieser Vermehrung mag nachstehende Tabelle geben, 
welche fiir sechs Zonen die durchschnittliche Anzahl der Sterne in einem 
Gesichtsfelde des Teleskops angibt. 

I. Zone: 90° bis 75° von der MilchstraBe, 4 Sterne pro Feld 


He Zone: 75° bis 60° an) ws ” 5 ” ” ” 
Ie Zone: 60° bis 45° ” ” ” 8 ” ” 


EVE Zone: 45° bis 30° ” ey ” 14 ” or) ” 
V. Zone: 30° bis 15° ” ” ” 24 ” ” : 
Walee-Zonieca do pisie (00 ete , Oda Es 


Kine ahnliche Zahlung machte John Herschel fiir die entsprechende 
Region auf der anderen, siidlichen Seite der MilchstraBe, und zwar mit dem- 
selben Teleskop und derselben VergroBerung; ihr Resultat war folgendes: 


I. Zone: 6 Sterne pro Feld 


II. Zone: Tie ay : , 
IN bs Var eee = SY ie 
IM YAONDS ABE 5, yi eae 
Wee Olean COmmeae » 
Nil “Aeris ay ee 


Die angegebenen Zahlen sind nur Mittelwerte und geben keinen voll- 
stindigen Begriff von der zum Teil sehr ungleichen Verteilung der Sterne 
in gewissen Himmelsgegenden. Manchmal war kein einziger Stern im Ge- 
sichtsfelde, wihrend zu anderen Zeiten mehrere Hunderte von Sternen darin 
sichtbar waren. In dem Giirtel der MilchstraBe selbst betragt die Zahl der 
Sterne mehr als das Doppelte der Durchschnittszahl der sechsten Zone, 
welche nicht allein diesen Girtel, sondern auch einen Raum von je 15° zu 
beiden Seiten umfaBt. An vielen Stellen der MilchstraBe haufen sich aber 
die Sterne so, dab es Herschel nicht selten ganz unmoelich war, alle die kleinsten 
Sternchen einzeln zu zihlen; auch noch starkere Fernrohre versagten dort. 

Von der Hypothese einer gleichformigen Verteilung der Sterne im Raume 
ausgehend, schloB Herschel, daB das Sternsystem im allgemeinen die von 
Kant angenommene Form habe, und zwar, daS es sich fiinfmal so weit in 
der Richtung der MilchstraBe als senkrecht zu ihr ausdehne, Er modifizierte 
spater diese Ansicht insofern, als er eine Art riesiger Spalte annahm, die sich 
vom Rande bis etwa halbwegs zur Mitte des Systems erstrecke (Fig. 237). 
Diese Spalte sollte der Teilung der MilchstraBe entsprechen, die im Stern- 
bilde des Schwans anfiaingt und, durch den Adler, die Schlange, den Skorpion, 
hindurchgehend, bis weit in die siidliche Hemisphare reicht. Eine Schatzung 
der Entfernung nach der Anordnung und’ scheinbaren GroBe der Sterne 
fiihrte Herschel dazu, die mittlere Dicke der Sternschicht auf 155Einheiten, 
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den Durchmesser auf 850 Einheiten zu schatzen, wobei er unter einer Einheit 
die durchschnittliche Entfernung eines Sternes erster GroéBe verstand. Die 
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Fig. 237. Anordnung des Stern- 
systems nach W. Herschel. 
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Sonne steht nach Herschels Ansicht unge- 
fahrin der Mitte der Langsachse des ganzen 
Komplexes. 

Die hier dargestellten alteren An- 
schauungen Herschels griindeten sich, wie 
erwahnt, auf die Hypothese, die Sterne seien 
im Raume gleichmaBig verteilt, so daB ihre 
Anzahl in jeder beliebigen Richtung einen 
MaBstab fiir ihre Entfernung in dieser 
Richtung liefere. Weitere Untersuchungen 
zeigten aber Herschel, da8 diese Voraus- 
setzung und damit seine Schliisse wesentlich 
modifiziert werden miBten. Zwar hatte er 
auch schontfrither eine physische V erbindung 
der Sterne anerkennen miissen, dah nim- 
lich sowohl in den zerstreuten Sterngruppen 
wie auch in dicht gedrangten Sternhaufen 
die einzelnen Sterne dichter beieinander 
stehen als sonst; indessen waren dies seiner 
Ansicht nach mehr partielle Erscheinungen, 
die mit unserem Sternsystem, welches sich 
aus gehoriger Entfernung als Sternhaufen 
darstellen wiirde, in keinem Zusammenhang 
standen. 

Als aber Herschel weitere Fortschritte 
in seinen Untersuchungen tiber die Natur 
der Himmelskérper machte, begannen sich 
auch seine Anschauungen tiber den Bau der 
MilchstraBe und unseres Sternsystems zu 
andern. Die Abzahlung der Sterne durch 
Kichungen und die Hypothese der gleichen 
Raumverteilung der Sterne schien ihm kein 
verlaBliches Mittel mehr, iiber ihren rela- 
tiven Abstand und die Entfernung, bis zu 
der unsere Teleskope dringen, etwas zu er- 
fahren; er gelangte vielmehr immer mehr 
zu- der Uberzeugung, da8 die relativen 
Kntfernungen der Sterne richtiger und 


sicherer auf photometrischem Wege, also durch Vergleichung der Hellig- 
keiten der Sterne, ermittelt werden kénnten. 


Untersuchungen Herschels und seiner Nachfolger, 137 


Waren alle Sterne von derselben wirklichen Leuchtkraft, so daB die 
Unterschiede ihrer scheinbaren Helligkeit nur der gréBeren oder geringeren 
Entfernung von uns zuzuschreiben waren, so wiirde diese Methode die Be- 
stimmung der Entfernung jedes einzelnen Sternes erméglichen. Wir wissen 
aber, da dies durchaus nicht der Fall ist, und kénnen deshalb diese Methode 
auch nicht auf einen einzelnen Stern anwenden, eine Tatsache, deren Herschel 
sich selbst klar bewuBt war. Es folgt daraus jedoch nicht, daB wir uns nicht 
auf diese Art einen Begriff von den relativen Entfernungen ganzer Stern- 


klassen machen kénnen. Obgleich z. B. ein ee 
% = 


einzelner Stern 5. GréBe uns viel naiher sein _~ 

kann als ein Stern der 4. GréBe, so kénnen 

wir doch nicht zweifeln, das die mittlere ae 
Entfernung aller Sterne der 5. GréBe gréBer 

ist als die der 4., und zwar in einem Verhalt- ge i ee 


nisse, welches eine ertraglich genaue nume- 
rische Schatzung zula8t. Herschel versuchte 
es, eine solche Schatzung zu machen, und 
verfuhr dabei nach folgendem Plane. 

Wir denken uns den Teil des Weltraumes, 
welcher die 6000 dem bloBen Auge sichtbaren 
Sterne enthalt, in 6000 gleiche Teile geteilt. 
Weiter nehmen wir an, um die Sonne als 


Mittelpunkt sei eine Kugel gelegt, deren 

Rauminhalt gleich einem dieser Teile ist. Der 

Halbmesser derselben, den wir als Einheit ee 
der Entfernung wahlen, wird vermutlich nicht 

viel von der Entfernung des nachsten Fix- eae 
sternes abweichen. Wir lassen dann eine 

Reihe gréBerer Kugeln folgen, mit den Halb- cee? 602St. mee 
messern 3, 5, 7, 9 usw. um unsere Sonne als 
Mittelpunkt beschrieben. Da der Rauminhalt 
dieser Spharen proportional dem Kubus ihrer Durchmesser ist, so wird die 
erste auf die Einheitssphire folgende Sphare 3?= 27 mal das Volumen der 

ersteren haben und daher gro8 genug sein, um 27 Sterne zu enthalten, die zweite 

wird 125 mal die Einheitssphare enthalten und daher 125 Sterne zahlen, und so 

bei den folgenden Spharen weiter. Fig. 238 gibt einen Schnitt durch einen Teil 

dieser Sphiren bis zu der mit dem Radius 11. In dem Zwischenraume zwischen 

zwei aufeinander folgenden Spharen ist in der Figur (unterhalb des Mittelpunk- 
tes) die Anzahl von Sternen angegeben, welche in dem betreffenden Zwischen- 

’ raume seiner GréBe nach enthalten sein kann; 7. B. hat die Kugel mit dem Ra- 

dius 5 Raum fiir 125 Sterne, die Kugel mit dem Radius 7 fiir 343 Sterne, so daB 
in dem Zwischenraum zwischen diesen beiden Kugeln Raum fiir 218 Sterne ist. 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7. Aufl, 47 


Fig. 238, 
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Herschel bezeichnet die verschiedenen Entfernungen dieser Kugelschalen 
von der Sonne als Ordnungen; die Sterne zwischen Sphare 1 und 3 gehoren 
der ersten Ordnung der Entfernung an, die zwischen 3 und 5 der zweiten 
usw. Die Ordnungszahlen sind gleichfalls in der Figur (oberhalb des Mittel- 
punktes) angegeben. Indem Herschel den Raum fiir die Sterne zwischen den 
einzelnen Spharen mit der Anzahl der Sterne verschiedener GréSen, die er 
einem ausfihrlichen Sternkatalog von Bode entnahm, verglich, fand er fol- 
gendes Resultat. 


cranaadet “ieee ore | “ter ese: 

1 26 | 1 | 17 
2 98 2 | 57 
3 218 3 | 206 
4 386 [ise dee ety a4 
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Augenscheinlich existierte hiernach keine Ubereinstimmung zwischen den 
berechneten Ordnungen der Entfernung und den nach der gebriuchlichen 
Skala geschatzten GréBen. Abgesehen von der Ungenauigkeit der Bode- 
schen Werte kam dies aber, wie Herschel fand, daher, da die GréBenschat- 
zungen in einer Skala erfolgen, die mit seiner Skala der Entfernungen nicht 
im Einklang steht. Damit ein Stern 1. GréBe als Stern 4. GroBe, also um 
3 GréBenklassen schwicher, erscheint, mu er in etwa die vierfache Entfer- 
nung versetzt werden; damit er aber als Stern 7. GréBe, also um 6 GréBen- 
klassen schwacher, erscheint, mu8 er in die 16fache Entfernung gebracht 
werden. Esentsprechen also die GréBenklassen nicht den Ordnungen Herschels. 

Ein Versuch, nach diesem System die Ausdehnung der MilchstraBe zu 
messen, belehrte Herschel, da diese mit seinem 20fiBigen Teleskop (47 cm 
Offnung) nicht zu ergriinden sei. Dieses Instrument muBte nach seiner 
Rechnung bis zur 900sten Ordnung der Entfernung dringen, d. h. bis zu 
Sternen, die 900 mal so weit entfernt waren, als das Mittel der Sterne 
1. GréBe. Mit seinem 40 fiBigen Teleskop (120 cm Offnung) scheint er keine 
sehr ausgedehnten Untersuchungen gemacht zu haben; er schlo8 aber, 
da es ihn hinsichtlch der Ausdehnung der MilchstraBe in derselben Unge- 
wibheit lassen wiirde, wie das erstere Instrument. Dieser unermiidliche Be- 
obachter, dem weiter in die Geheimnisse der Schépfung einzudringen ver- 
génnt war als einem anderen Forscher vor ihm, scheint seine Arbeit abge- 
schlossen zu haben, ohne iiber die Grenzen des Sternsystems irgendwelche 
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andere, bestimmtere Angabe zu hinterlassen, als daB sie sich zum mindesten 
in der Richtung der MilchstraBe weit tiber den Bereich seines Teleskops 
erstreckten. Wenn die schwachsten, in Herschels Teleskop sichtbaren Sterne 
durchschnittlich dieselbe wirkliche Leuchtkraft haben wie die helleren, so 
ware dieser Schlu wohl begriindet. Da wir aber nicht wissen kénnen, ob 
die geringe Helligkeit jener Sterne ihrer weiten Entfernung oder ihrer geringen 
Leuchtkraft zuzuschreiben ist, so kann Herschels Ansicht nur als Hypothese 
betrachtet werden. 

Nach Herschel beschaftigte sich W. Struve besonders eingehend mit 
Untersuchungen tiber die Verteilung der Sterne. Seine Resultate stiitzen 
sich hauptsachlich auf die Zahl der Sterne verschiedener GréBenklassen, 
welche Bessel in seinen ersten Zonen, 15° zu beiden Seiten des Aquators, 
beobachtet hatte. Mit diesen verband er Herschels Eichungen. Die Hypo- 
these, auf die er seine Theorie griindete, war der in Herschels spateren Unter- 
suchungen angewandten insoweit ahnlich, als auch ihm die Helligkeit der 
Sterne im allgemeinen den MaSstab fiir ihre relative Entfernung lieferte. 
Indem er eine Anzahl konzentrischer Spharen um die Sonne als Mittelpunkt 
geleet dachte, deren aufeinander foleende Zwischenréume den Sternen der 
verschiedenen GréBenklassen entsprachen, fand er, da die Sterne um so 
mehr in und nahe der MilchstraBe zusammengedrangt erscheinen, je weiter 
sie von uns entfernt sind. Es ergab sich, da8, wenn er nur die Sterne 
bis zur 5. GréBe nahm, diese in der MilchstraBe nicht dichter stehen, 
als in anderen Teilen des Himmels. Die Sterne 6. GréBe sind in dieser 
Region schon etwas dichter, die 7. noch dichter usw., und die Ungleich- 
heit der Verteilung nimmt bestandig zu, je starker das angewandte 
Fernrohr ist. 

Hieraus schlo8 Struve, da man annehmen koénne, das Sternsystem 
bestehe aus Sternschichten von verschiedener Dichte, die alle der Milch- 
straBe parallel laufen. In der mittleren Schicht sind die Sterne am dichtesten. 
Nahe dem Mittelpunkte dieser Sternschicht befindet sich unsere Sonne. 
Gehen wir aus dieser Schicht hinaus, so wird die Zahl der Sterne auf jeder 
Seite immer kleiner, ohne da wir jedoch eine bestimmte Grenze erreichen. 
Ebenso wie die Atmosphare mit wachsender Entfernung von der Erdober- 
flache bestandig diinner wird, ohne da wir deshalb sagen kénnen, wo sie 
aufhort, ebenso verhalt es sich nach Struves Ansicht mit dem Sternsystem, 
wenn wir uns von der Ebene der MilchstraBe in senkrechter Richtung ent- 
fernen. Struve gibt in der umstehenden Tabelle die Dichtigkeit der Sterne zu 
beiden Seiten der Hauptebene an, wobei er als Kinheit der Entfernung die 
aiuBerste Grenze annimmt, die Herschel mit seinem 20 fiibigen Teleskop 
erreichte. 4 

Danach ware also schon fiir die Entfernung 1/,, von der Hauptebene, 


der MilchstraBe, die Dichtigkeit. der Sterne weniger als die Halfte von der 
47% 
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in der MilchstraBe selbst; fiir die Entfernung 0.8 wire dieselbe nur wenig 
mehr als ein Hundertstel. 


Entfernung von der Hauptebene | Dichtigkeit 
In der Hauptebene 1.000 
0.05 von der Hauptebene |. 0.486 
ONO RE amen. F 0.333 
OD a3 sy 5 0.239 
O40 Ee aes: i 0.130 
OID: cap 9s 3 0.055 
Oye. sy xe 55 0.014 


Diese Anhaufung der Sterne in der Gegend der Hauptebene und das 
rasche Abnehmen ihrer Anzahl nach beiden Seiten hin driicken nur die durch- 
schnittliche Verteilung der Sterne aus. Daf im allgemeinen eine allmah- 
liche Abnahme stattfindet, ist nicht zu leugnen; aber gegen Struves Versuch, 
bestimmte Zahlenwerte zu ermitteln, mu der Einwand erhoben werden, dab 
er, wie Herschel, die Unterschiede zwischen den scheinbaren GroéBen der 
Sterne lediglich aus ihren verschiedenen Entfernungen ableitete, also gleiche 
absolute Helligkeit voraussetzte. Nach den neueren Anschauungen ist diese 
Hypothese nicht zulassig. 

Im Verlaufe seiner Untersuchungen wurde Struve zu der Annahme 
gefiihrt, da8 im Weltraume eine Absorption des Lichtes stattfinde. Schon 
Olbers hatte diese Idee ausgesprochen; er meinte, da$, wenn keine Absorption 
vorhanden wire, bei Annahme einer unendlichen Anzahl von Sternen im 
unendlichen Raume das ganze Himmelsgewélbe mit Sternen besetzt und 
daher leuchtend erscheinen miiB%te, waihrend dies bekanntlich nicht der Fall 
ist und die Beobachtung auch mit den lichtstarksten Fernrohren nicht wenige 
Gegenden des Himmels fast absolut sternfrei und ganz dunkel zeigt. Nun 
ist zwar die Voraussetzung der Existenz einer unendlichen Menge von leuch- 
tender Materie keineswegs notwendig, und Absorption brauchte aus diesem 
Grunde nicht angenommen zu werden; die Méglichkeit ihrer Existenz laBt 
sich aber doch nicht bestreiten, und sie wurde, wie wir eben erwahnten, 
von W. Struve verteidigt. Dieser fand namlich, in naher Ubereinstimmung 
mit W. Herschel, die Entfernung der schwachsten Sterne (6. GréBe) 11 mal 
so groB als die Durchschnittsentfernung der Sterne 1. GréBe und berechnete 
hieraus die raumdurchdringende Kraft des 20 fiBigen Herschelschen Tele- 
skops zu 664 solcher Entfernungen. Aus der wirklichen Zaihlung der Sterne 
aber ergab sich dieselbe nur 228 mal so groB, und Struve glaubte diese Ab- 
weichung der Rechnung von der Beobachtung nur dadurch erklaren zu kénnen, 
daB die Helligkeit der Sterne im Weltraume nicht einfach im quadratischen 
Verhaltnisse der Entfernung, sondern in einem stirkeren abnehme, daB 
also ein Teil des Lichtes eine Absorption oder Extinktion erfahre. Er ver- 
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suchte sogar, ahnlich wie schon Olbers, die Starke dieser Absorption zu be- 
stimmen, und fand sie fiir die mittlere Distanz der Sterne 1. GréBe zu 1/,9, ihrer 
Helligkeit. Gegen diese Hypothese einer Lichtabsorption laBt sich indessen 
anfiihren, da die Voraussetzung der gleichen- Sternhaufigkeit in gleichen 
Raumen, welche diesen Untersuchungen Struves zugrunde liegt, durchaus 
nicht zutrifft, besonders nicht fiir die schwacheren teleskopischen Sterne, 
die hier hauptsachlich in Betracht kommen. 


3. Neuere Untersuchungen, 


Weit genauer als zu Herschels oder Struves Zeit lernte man die schein- 
bare Verteilung der Sterne bis etwa zur 9. oder 10. GroéBe herab kennen, 
als die groBartige Bonner Durchmusterung fiir den nérdlichen Himmel und 
fiir den stidlichen bis — 23° Deklination sowie die photographische Kap- 
Durchmusterung vollendet vorlagen. Die Basis fiir Hypothesen tiber die 
Anordnung der Sterne im Raume wurde hierdurch erheblich sicherer. 

Schon Argelander selbst hat auf Grund der Bonner Durchmusterung 
Untersuchungen tiber die Verteilung der Sterne in bezug auf die Milch- 
straBe angestellt. Fiir die Sternfiille, d. h. fiir die Anzahl der Sterne 1ter 
bis 9.5ter GréBe innerhalb eines Quadratgrades, fand er folgende Durch- 
schnittswerte. 


Gegend | Sternfiille 


Die fiinf sternairmsten Gegenden . . 6.8 
Am Nordpol der MilchstraBe . . . . 8.5 
30° vom Nordpol der MilchstraBe. . 9.1 
Do aee * 5 is ais 10.9 
(Obes % of soa |t a LOL4, 
In_der MilchstraBe ~. .. . 2%. . 29.3 
105° vom Nordpol der MilchstraBe . 19.8 
25a. v: 3 " 11.2 
J40° 5 3 7 9.8 


Hieraus sieht man zunachst, dai zwar die Sternfiille vom Pol der Milch- 
straBe nach dieser selbst hin sehr rasch anwiachst, da aber die Gegend um 
den Pol selbst (22 Quadratgrade umfassend) nicht die sternarmste ist; viel- 
mehr gibt es verschiedene Gegenden — und eine davon liegt nur etwa 20° 
von der MilchstraBe selbst an den Hérnern des Stieres — die noch weniger 
Sterne als die Polgegend enthalten. Ferner beweisen die Zahlungen Arge- 
landers, daB die Verteilung der Sterne in gleichem Abstande von der Milch- 
straBe, aber nach verschiedenen Richtungen hin (in verschiedenen Langen), 
nicht gleichférmig ist. In jeder Zone parallel der MilchstraBe und am auf- 
fallendsten in dieser selbst scheint eine ziemlich regelmaBige Ab- und Zu- 
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nahme der durchschnittlich fiir sie geltenden Sternfille stattzufinden, 
und Argelander kommt zu dem Schlusse, daB die Sterne etwa bis zur 
10. GréBe in auf der MilchstraBe ungefahr senkrechten Schichten verteilt 
stehen, die in dieser selbst bei weitem am dichtesten sind und nach beiden 
Seiten hin ziemlich rasch diinner werden. Die Ansicht W. Herschels, daB 
sich unter den Sternen eine starke Tendenz zur Bildung von Gruppen und 
Partialsystemen bemerkbar mache, wird durch diese Untersuchungen Arge- 
landers bekraftigt und hat auch in spateren Arbeiten anderer Astronomen 
weitere Bestatigung erfahren. 

Zu bemerkenswerten Ergebnissen iiber die scheinbare Verteilung 
besonders der helleren Sterne und itber die Position unseres Sonnen- 
systems im Sternsystem ist Gould gelangt. Er verband seine eigenen 
Zihlungen, die sich auf die Sterne bis zur GréBe 7.0 von + 10° Dekl. bis 
zum Siidpol erstrecken, mit denen von Heis und der Bonner Durchmusterung, 
und die Folgerungen, die er aus ihnen ableitete, sind in der Hauptsache die 
nachstehenden. Es gibt am Himmel einen Giirtel von helleren Sternen, dessen 
Mittellinie wenig von einem gréBten Kreise abweicht, der gegen die Milch- 
straBe etwa 19° geneigt ist und sie in der Cassiopeja und im siidlichen Kreuz 
schneidet. Die Sterne, die heller als 4. GroBe sind, gruppieren sich sym- 
metrischer gegen diese Mittellinie als gegen die MilchstraBe, und sie sind in 
jeder Gegend des Himmels um so haufiger, je geringer ihre Entfernung von 
der Mittellinie ist. Die bekannte Vermehrung der schwachen Sterne nach 
der MilchstraBe hin findet in einem Verhiltnis statt, welches mit abnehmender 
Helligkeit rapid wichst; fiir die hellen Sterne ist eine Zunahme kaum merk- 
lich. Diese und andere Tatsachen deuten die Existenz eines relativ kleinen, 
ziemlich flachen Sternhaufens an, der aus etwa 400 Sternen 1. bis 7. GréBe 
besteht, und in welchem exzentrisch, aber nicht weit von der Ebene der 
MilchstraBe, unser Sonnensystem liegt. Fiir das Phinomen der MilchstraBe 
glaubt Gould eine Erklaérung durch die Annahme zu finden, da8 nicht nur 
ein einzelner MilchstraBenring existiert, sondern mehrere, die sich zum Teil 
iibereinander lagern. 


Die Untersuchungen Seeligers. In sehr eingehender Weise hat 
von Seeliger sich dem Studium des Problems der réumlichen Verteilung der 
Sterne inlangjahriger, miihevoller Arbeit gewidmet. Nicht nurbehandelte er das 
Problem theoretisch in erschépfender Weise, sondern er zog auch aus dem ihm 
jeweils zur Verfiigung stehenden Beobachtungsmaterial, dieses sorgfaltig disku- 
tierend, die praktischen Folgerungen. Die Gedankenginge seiner Untersu- 
chungen sind in der folgenden, vonihm selbst gegebenen Darstellung klargelegt: 

,,Die Frage nach der raumlichen Verteilung der Fixsterne gehért zu den 
wichtigsten Problemen der Stellarastronomie. Erst wenn es gelungen sein 
wird, in dieser Richtung einigermaBen begriindete Vorstellungen zu ge- 
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winnen, wird man zu hoheren und zu den héchsten Aufgaben tibergehen 
kénnen, welche die Fixsternwelt als ein fortlaufenden Veranderungen unter- 
worfenes dynamisches System zu betrachten haben. Offenbar muB vor 
allem die scheinbare Verteilung der Sterne am Himmel bekannt sein, 
ehe man daran gehen kann, ihre raumliche Verteilung aufzudecken. 
Uber die scheinbare Verteilung gab zuerst die Bonner Durchmusterung, 
welche die Orter und Helligkeiten aller Sterne am nérdlichen Himmel bis 
zur 9. bis 10. GréBe herab enthalt, Auskunft, wihrend man sich vorher nur 
mit Stichproben begniigt hatte. Fiir viel schwachere Sterne lag dagegen ein 
schatzenswertes Material vor in den ,,Sterneichungen“ der beiden Herschel, 
allerdings von sehr beschrankter Ausdehnung, indem aus ihnen nur ein 
Datum abzuleiten méglich ist, namlich die Anzahl derjenigen Sterne auf 
bestimmten Himmelsarealen, die heller sind als die schwachsten im 20 fiiBigen 
Herschelschen Spiegelteleskop sichtbaren Sterne. Diesen diirfte etwa die 
14. GréBenklasse zuerteilt werden. Nennt man A,, die Zahl aller Sterne auf 
einem bestimmten Himmelsteil, z. B. auf 1 Quadratgrad, von den hellsten 
bis zu denen der Gré8e m, so liefern die Herschelschen Eichungen die Zahl 
A,, fiir eine sehr erhebliche Zahl von Himmelsgegenden. Verwendbar sind 
die so durch Abzahlungen gewonnenen 4A,, erst dann, wenn die GréBen m 
in einer gentigend fundierten Helligkeitsskala bestimmt sind. Dazu lag die 
Moglichkeit erst vor, nachdem die photometrisch-astronomischen Methoden 
so weit entwickelt waren, um bei Massenbeobachtungen verwendbar zu 
sein, also erst in den letzten zwei Jahrzehnten des vorigen Jahrhunderts. 
Da sich iibrigens diese Methoden nur langsam vervollkommneten und ins- 
besondere zuerst nur in sehr beschranktem Umfange zur Anwendung kamen, 
war die Herstellung von einigermaBen zuverlassigen Werten der A,, auch fiir 
die von der Bonner Durchmusterung dargebotenen Zahlen mit erheblichen 
Schwierigkeiten verkniipft, die indessen in der Hauptsache durch eine ein- 
gehende Bearbeitung gehoben werden konnten. Von den Herschelschen 
GréBen gilt das Gleiche nicht. So lagzuerst nur ein sehr bescheidenes Material 
vor, da etwa zwischen m= 9 und dem Herschelschen m eine groBe unaus- 
gefiillte Liicke klaffte. Trotzdem lieferte es doch an der Hand theoretischer 
Betrachtungen so weite Ausblicke, daB sich die Meinung, die Herstellung 
zuverlassiger Bestimmungen der Zahlen A, bedinge die Losung sehr wichtiger 
Probleme, immer mehr Bahn brach und zur Mitarbeit anregte. In den letzten 
zwanzig Jahren wurde es insbesondere durch die Verwendung photographischer 
Aufnahmen méelich, eine ziemlich liickenlose Reihe von Zahlen 4,, bis zu 
A,,, die fast iiber den ganzen Himmel verteilt waren, herzustellen. Selbstver- 
standlich ist hierdurch erst der Anfang zu weiteren Untersuchungen gemacht 
worden, da es gilt, die Zahlen mit: einer Genauigkeit auszustatten, die zu 
weiteren Schliissen nétig und naturgemaB noch keineswegs erreicht worden 
ist. Diese neuen Resultate haben die aus dem fritheren diirftigen Material 


744 . IV. Stellarastronomie. 


abgeleiteten im alleemeinen bestatigt und somit die Richtigkeit der an das 
frithere Material angeschlossenen Gedankengange erwiesen, wenn auch selbst- 
verstandlich die Zahlenresultate sich andern mu8ten, insbesondere weil die 
Einreihung der Herschelschen Eichungen nicht unmerklich sich zu ver- 
schieben scheint. Die Hauptfragen kénnen deshalb noch nicht mit zuver- 
lassigen Zahlen von der erwiinschten Sicherheit beantwortet werden. Aber 
die Wege scheinen geebnet zu sein und zu einem definitiven Erfolg in abseh- 
barer Zeit zu fithren. 

Die erwihnten Gedankenginge stiitzen sich in erster Linie auf die 
hervorgetretene Tatsache, daB die Differenz log A,, — log A,,_1,= log a, 
fiir die hellen Sterne sehr nahe konstant, also unabhangig von m und nur 
abhangig von dem Ort des betreffenden Himmelsteils ist. Das wird nun auch 
bestatigt durch die Potsdamer Photometrische Durchmusterung, welche alle 
Sterne am noérdlichen Himmel bis etwa m = 7.0 enthalt und zweifellos den 
sichersten Helligkeitskatalog darstellt, den wir besitzen. Fir alle Sterne am 
nérdlichen Himmel findet sich 


m log Am logem m log Am logem 
25 1.161 5.0 tle BABA 
35. . 1.672 9.258 5.5 2.793 (9.271 

4.0 1945 (9.278 6.0 2.976 0.248 

4.5 2186 9.241 6.5 3.014 9.288 

5.0 9.457. 0.274 7.0 3.475 (0.261 


Die Zahlen log a,, lassen wohl keine Andeutungen systematischen Ganges 
erkennen. Das friihere Material deutete darauf hin, daB diese Eigenschaft 
auch noch fiir etwa zwei GréBen weiter wenigstens nahezu bestehen bleibt, 
doch war dies selbstverstandlich nicht mit gleicher Genauigkeit festzustellen. 
Andererseits trat mit Sicherheit hervor, da8 die Herschelschen Eichungen 
damit im Widerspruch standen, weil fiir schwache Sternhelligkeiten log a 
sehr merklich kleiner angenommen werden muBte. Von einer gewissen 
Stelle an konnte also der Verlauf von a nicht durch eine gleich einfache 
Formel dargestellt werden. Es lag nahe, anzunehmen, da8 fiir m<n die GréBe 
a genau als Konstante zu betrachten sei und sich fir m= n plétzlich in 
eine andere Abhangigkeit von m verandere. Diese Annahme sollte nur eine 
Idealisierung darstellen, die deshalb von besonderem Interesse war, weil sie 
erlaubte, nunmehr die raumliche Verteilung der Sterne anzugeben, ohne 
irgendwelche andere Erfahrungsstatsachen zu beanspruchen, als die Kenntnis 
der A,, bis zu moglichst groBen Werten von m. So ergibt sich namlich fiir 
die Zahl D (r) der in der Entfernung r von uns in der Kubikeinheit enthaltenen 
Sterne eindeutig der einfache Ausdruck | 
D(r)= yr. 

Hierin ist 2 eine positive Zahl, die von dem Orte am Himmel abhanet, 

auf welchen man A,, bezieht. 
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Die scheinbare Sternfiille ist in den verschiedenen Richtungen sehr 
verschieden. Im groSen und ganzen ist sie aber in der MilchstraBe am gréBten 
und nimmt mit der Entfernung von ihr ab. Die MilchstraBe verlauft nahezu 
langs eines gréBten Kreises, besitzt im einzelnen aber eine sehr komplizierte 
Struktur. Andererseits miissen die A,, mit erheblicher Genauigkeit bekannt 
sein, wenn sie zu weitergehenden Schliissen geeignet sein sollen. Das wird 
zunachst nur zu erreichen sein, wenn Mittelwerte iiber gréBere Himmelsareale 
gebildet werden, und so wird es angemessen sein, die MilchstraBe als Sym- 
metrieebene zu betrachten und Mittelzahlen zu bilden fiir Zonen, die durch 
zwei zur MilchstraBe parallel verlaufende Kreise am Himmel begrenzt sind. 
Man wird dann weiterhin diese Symmetrie auch fiir die réumliche Verteilung 
der Sterne annehmen, mit anderen Worten, man wird von den Verschieden- 
heiten, die von der galaktischen Linge abhangen, absehen und nur Ab- 
hangigkeiten von der galaktischen Breite annehmen. Wie die Verhiltnisse 
jetzt liegen, wird man sich also zunachst auf die Betrachtung des durch die 
Mittelzahlen fiir solche nach der MilchstraBe orientierten Zonen definierten 
Systems beschranken. Dieses mag als ,,typisches‘‘ Sternsystem bezeichnet 
werden. Zur vorlaufigen Orientierung wird man noch weiter gehen und 
das ,,schematische“ Sternsystem konstruieren, das sich auf die Mittelzahlen 
fiir alle Sterne am Himmel bezieht. Zum Studium der anzuwendenden Me- 
thoden ist dieses Verfahren infolge der so gewonnenen viel groBeren Ge- 
nauigkeit in den Daten wertvoll. Man wird aber nicht tbersehen dirfen, 
daB im schematischen System manche Eigenschaften des typischen ver- 
wischt werden und zum Teil verloren gehen kénnen. 

Die oben erwahnte Idealisierung der Beobachtungsdaten ist selbstver- 
standlich nur als erste Naherung an die festgestellten Tatsachen zu betrachten 
und mu8 eingeschrankt werden, wie auch schon bei Benutzung des von der 
Bonner Durchmusterung und den Herschelschen Eichungen dargebotenen 
Materials geschehen ist, wodurch natiirlicherweise auch die einfache For- 
mel fiir die réiumliche Dichtigkeit in der Sternverteilung Modifikationen 
erleiden mu8, wenngleich auch diese sich schlieBlich nicht als sehr wesent- 
lich ergeben haben. Dazu sind auBer den Abzahlungsresultaten noch andere 
empirische Daten heranzuziehen, und es ist ersichtlich, daB solche mit den 
Sternparallaxen irgendwie zusammenhangen miissen. Die direkte Be- 
stimmung von Sternparallaxen ist bekanntlich auf die allernachsten Fix- 
sterne beschrankt, und auch hier besteht nur eine sehr geringe Zuver- 
lassigkeit. Aber die Betrachtung der Eigenbewegungen erlaubt, allerdings 
nicht hypothesenfrei, die Bestimmung von mittleren Parallaxen groBer Kate- 
gorien von Sternen, wenn ihre Zahl nur geniigend groB ist und sie tiber gréBere 
Himmelsareale verteilt sind. Dies trifft zu bei der Ermittlung der mittleren 
Parallaxen z,, der Sterne von bestimmter scheinbarer GréBe m. Nimmt man 


m 


also die Kenntnis der Zahlen A,, und z,, als gegeben an, so wird man den 
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offenbar vorhandenen Zusammenhang zwischen diesen und der raéumlichen 
Dichtigkeit abzuleiten haben, und zwar unter méglichst allgemeinen, der 
Sachlage entsprechenden Festsetzungen. Zuerst mu8 beriicksichtigt werden, 
daB die ,,absolute Leuchtkraft‘t 7 der Sterne keineswegs eine Konstante ist. 
Denkt man sich alle Sterne in gleiche Entfernung von uns versetzt, namlich 
in die Entfernung, welche wir als Einheit der Entfernung den Rechnungen 
zugrunde legen, so soll die so entstehende scheinbare Helligkeit der Sterne 
die absolute Leuchtkraft 7 definieren. Ordnet man dann alle 2 nach ihrer 
GréBe, so kann man den Prozentsatz aller Sterne angeben, deren Leucht- 
kraft zwischen zwei sehr nahen Grenzen 7 und? + di liegt. Dieser Prozentsatz 
sei p(t)dd. Die ,, Haufigkeitsfunktion‘‘ y(2) definiert dann die Verschieden- 
heit der Leuchtkrafte der Sterne. Weiter sind sichere Anzeichen dafiir da, 
daB das Fixsternlicht beim Durchmessen weiter Strecken nicht unmerklich 
veschwicht wird. In der Hauptsache diirfte diese Extinktion durch die 
allenthalben vorhandenen dunklen groBen oder kleinen Massen verursacht 
sein. Im Durchschnitt scheint diese Extinktion nur geringfiigig zu sein, was 
selbstverstandlich nicht ausschlieBt, daB sie in einigen Teilen des Himmels 
sehr deutlich hervortreten kann. Man wird annehmen diirfen, da die mittlere 
Extinktion im typischen System nur von der galaktischen Breite abhangig 
ist, wahrend sich zu bestatigen scheint, daB (cz) davon unabhangig ist, also 
iiberall in dem uns naheren Fixsternraum denselben Verlauf zeigt. Die auf- 
zustellenden Beziehungen stellen also den Zusammenhang zwischen den 
A,,, der Extinktion, der Haufigkeitsfunktion m(z) und der raumlichen Dich- 
tigkeit dar. 

Nun hat sich schon vom Beginn der betreffenden Untersuchungen an, 
wie bereits bemerkt, ein anderer Umstand zugesellt, welcher dazu auffordert, 
nicht nur die Endlichkeit des uns umgebenden Sternsystems anzunehmen, 
sondern es hat sich auch die Méglichkeit erdffnet, die Dimensionen des Systems 
zu bestimmen. Es hat sich gezeigt, daB die Zahlen A,, nicht fiir alle m durch 
dieselbe Formel dargestellt werden kénnen, und diese Tatsache hat das neuere 
Material den ausgesprochenen Erwartungen entsprechend bestatigt. Fiir ein 
bestimmtes m = n hort die fiir kleinere m geltende Formel auf, die Zahlen 
A,, geniigend darzustellen, und eine andere mu8 an ihre Stelle treten. Im 
besonderen ist die Darstellung so, daB die zweiten Differenzen der Zahlen 
log A,, an der Stelle m = n einen Sprung machen, also eine Unstetigkeit in 
ihrem Verlaufe aufweisen. Das neue Material zeigt diese Tatsache sehr deut- 
lich, obwohl es durch sekundire Umstiande beeinfluBt zu sein scheint, die 
eine zahlenmaBige Darstellung etwas erschweren. Wie schon erwihnt, handelt 
es sich um Feststellungen, die eine sehr erhebliche Genauigkeit der Zahlen A,,, 
erfordern, und es muS eine weitere Verfeinerung der Daten abgewartet werden. 

Der genannte unstetige Verlauf in den Zahlen A,, kann mathematisch 
in plausibler Weise nur dadurch erklart werden, daB die Haufigkeitsfunktion 
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(2) fiir einen groben Wert von 7 = H ein ahnliches Verhalten zeigt, also 
z. B. dai gréBere Leuchtkrafte als H tiberhaupt nicht vorkommen, oder daB 
p(t) an der Stelle 7 = H einen Sprung macht oder eine so schnelle, plotzlich 
auftretende Abnahme aufweist, daB sie rechnerisch als eine Unstetigkeit 
angesehen werden darf. 

Hs ist begreiflich, daS die zahlenmaBige Ermittlung der Funktion (7) 
sowle der raumlichen Dichtigkeit und insbesondere der Extinktion und der 
Dimensionen des Sternsystems nur mit groBer Unsicherheit durchfithrbar 
ist und in jedem Falle erwartet werden mu8, daB eine feinere Ausfeilung 
der Beobachtungsdaten nicht unbedeutende Anderungen der jetzt ableit- 
baren Zahlen ergeben kann. Aber der Weg, der zu so wichtigen Ergebnissen 
mit wachsender Zuverlassigkeit fithren muBb, ist vorgezeichnet, und das ist 
immerhin ein wissenschaftlicher Gewinn. 

Kennt man die Extinktion nicht, so kann man nicht die wirkliche raum- 
liche Dichtigkeit erhalten, sondern nur eine in angebbarer Weise von der 
Extinktion abhangige Funktion derselben. Mit den gemachten Einschran- 
kungen und bei Vernachlassigung der Extinktion ergibt das neue Material 
eine mitilere Entfernung der weitesten Sterne von etwa 10 000 Lichtjahren. 
Diese Entfernung ist in der MilchstraBe gréBer und mag vielleicht auf 15 000 
Lichtjahre geschatzt werden, wahrend sie in der Nahe der Pole der Milch- 
strabe bedeutend zu sinken scheint. In der MilchstraBe mag die Ent- 
fernung an einigen Stellen sehr viel gréBer sein, als das typische System 
andeutet, was unzweideutig aus den Herschelschen Eichungen folgt. Uber- 
haupt koénnen die nach den erwahnten Methoden gefundenen Dimensionen 
des vielleicht 5 bis 10 Milliarden Sterne enthaltenden Sternsystems nur als 
Minimalentfernungen, insbesondere in der MilchstraBe, betrachtet werden. 
Denn die Grenzen sind sicher als verwaschen anzusehen, und es ist keineswegs 
ausgeschlossen, da weit auBerhalb derselben groBe Strecken von Sternen, 
wenn auch in sehr viel geringerer raumlicher Dichtigkeit, erfiillt sind. DaB 
die Formel fiir die frither gefundene raumliche Dichtigkeit D (r) in ihrer Form 
fast ganz erhalten bleibt, ergibt die umstehende Tabelle, in welcher log Dy 


eae aD log Dy = 2.700—0.600 log r 


berechnet worden ist, wihrend D aus dem neuen Material fiir das schema- 
tische System hervorgegangen ist; 7 ist in Siriusweiten (eine Siriusweite 
entspricht 16.3 Lichtjahren) angegeben. Nur in unserer nachsten Umgebung 
ist eine merkbare Verschiedenheit der beiden Werte erkennbar. 

Gegen die Ansicht, da$ unser MilchstraBensystem alle Objekte umfabt, 
die durch Beobachtungen bisher festgestellt sind, 1aBt sich, obwohl das oft 
versucht wird, ein wirklich begriindeter Einwand kaum erheben. An sich 
entspricht die Annahme weiterer, etwa unsérem Systeme koordinierter und 
mehr oder weniger ahnlicher Systeme dem Bediirfnis unseres Verstandes. 
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Auch kann man nicht voraussagen, welche Méglichkeiten fiir die Entdeckung 
lichtschwacher kosmischer Gebilde durch die Entwicklung der Optik und 
Photographie geschaffen werden kénnen. Man darf deshalb nur Ansichten 
als berechtigt ansehen, die sich dem augenblicklichen Stand unserer Kennt- 
nisse anpassen. Es ist vielleicht auch darauf hinzuweisen, daB die Extinktion 
auf so weiten Strecken wie hier, wo wir die Raume unseres Sternsystems 
erheblich iiberschreiten wollen, einen wesentlich vergréBerten Einflu8 ge- 
winnen kann, und da8 uns iiber eine gewisse Grenze hinaus der freie Anblick 
fiir immer verschlossen bleiben muB. 


r log Dy log D ? | log Do log D 

1 | 2.70| 2241 100-| 1.60 |. 151 

2 2.52 2.32 200 1.32 1B 

ye i meal 2.29 300 1.21 1.21 

4 2.34 2.25 400 1.14 ifs} 

5 2.28 2.22 500 1.08 1.07 

10 2.10 2.08 600 1.03 1.02 

20 1.92 | 1.92 700 0.99 0.98 

30 1.81 | 1.82 800 | 0.96 0.94 

40 1.74 | 1.75 900 | 0:93 0.91 

60 | 168 | 1.69] 1000 | 0.90 | 0.88 
Ebenso wie die Annahme eines unendlichen Raumes, der mit mehr oder 
weniger dicht verteilter Masse erfillt ist, von unserem Verstande unbedingt 


gefordert wird, miissen wir die Endlichkeit der Reichweite unserer Sinne 
anerkennen. 


Die Untersuchungen Schwarzschilds. Die Arbeiten von Schwarz- 
schild iiber die riumliche Verteilung der Sterne schlieBen sich in ihrem theo- 
retischen Teil an die eben besprochenen Untersuchungen Seeligers an. Ver- 
zichtend auf die weitgehende Allgemeinheit der von Seeliger benutzten Grund- 
formeln, fithrt Schwarzschild von vornherein einige beschrankende Voraus- 
setzungen ein, wodurch es ihm gelingt, ein auBerordentlich elegantes mathe- 
matisches System von wenigen Grundformeln aufzustellen, mit Hilfe derer 
sich das Problem der réumlichen Verteilung der Sterne klar iibersehen und 
beherrschen laBt. Drei fundamentale ,,Verteilungsgesetze“ bilden die Grund- 
lage dieses Formelsystems. Zwei dieser Verteilungsgesetze kennen wir schon, 
namlich erstens das der raéumlichen Dichte D (r), das ist die Anzahl der Sterne, 
die in der Entfernung 7 in der Volumeneinheit enthalten sind, und zweitens 
das Haufigkeitsgesetz q (7) der absoluten Leuchtkrafte, das ist die Anzahl 
der Sterne von der absoluten Leuchtkraft 2. Als drittes Gesetz wird das 
, Geschwindigkeitsverteilungsgesetz’* y (v) eingefiihrt, worunter die Anzahl 
der Sterne zu verstehen ist, deren auf die Sphare projizierte Geschwindig- 
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keiten den Wert v haben. Dieses dritte Verteilungsgesetz tritt naturgemaB 
nur in gewissen Problemen in Erscheinung, nimlich nur dann, wenn die 
Sternbewegungen zur Behandlung des Problems der réumlichen Anordnung 
der Sterne mit herangezogen werden. DaS eine Bearbeitung des Problems 
der réumlichen Anordnung der Sterne auch ohne Benutzung der Stern- 
bewegungen méglich ist, haben wir an den ersten Arbeiten Seeligers gesehen. 
Andererseits liegt es auf der Hand, da die Kinfiihrung der Geschwindigkeiten 
in das Problem sachlich begriindet und von groBem Nutzen ist, weil ja die 
Eigenbewegungen der Sterne das wichtigste, ja fast das einzige Mittel bieten, 
um fiir groBe Mengen von Sternen ihre Entfernung und damit ihre réum- 
liche Anordnung abzuschatzen. 

Schwarzschild machte nun bestimmte Voraussetzungen iiber den for- 
malen Verlauf der drei Grundgesetze, indem er annahm, da sie durch Expo- 
nentialgesetze, d. h. durch sogenannte GauS8sche Fehlerkurven, darstellbar 
sind. Fiir das Haufigkeitsgesetz der absoluten Leuchtkrafte war diese Form 
von Kapteyn empirisch gefunden worden und damit diese Annahme sachlich 
begriindet. Fiir die beiden anderen Gesetze mu8 sie als rein formaler Ansatz 
gelten. Unter diesen Annahmen laBt sich nun eine Anzahl direkt beob- 
achtbarer GroBen aus diesen drei Grundgesetzen streng mathematisch durch 
einfache Formeln berechnen, und umgekehrt kénnen, wenn einige dieser 
beobachtbaren Groen durch wirkliche Beobachtung bekannt sind, die drei 
Grundgesetze rechnerisch daraus abgeleitet werden. Um die drei Verteilungs- 
gesetze berechnen zu konnen, mu8 man der Beobachtung drei dieser beob- 
achtbaren Groen entnehmen, wozu man sich natiirlich die jeweils am sicher- 
sten bekannten auswahlen wird. Unter diesen beobachtbaren Groen ist die 
wichtigste die Anzahl N(m) der Sterne von der scheinbaren Grobe m. Die 
Werte N(m) sind jetzt bis zu schwachen Sternen herab (bis m = 16) aus Ab- 
zahlungen gut bekannt, und man wird jedenfalls N(m) als eine der beobacht- 
baren GréBen in das Formelsystem zur Berechnung der unbekannten Gesetze 
einfiihren. Weitere beobachtbare GréBen, die sich durch die drei Grund- 
gesetze ausdriicken lassen, sind die mittlere Parallaxe a (m) der Sterne von 
der scheinbaren GréBe m, ferner die Anzahl N(w) der Sterne von der EKigen- 
bewegung ym, ferner die mittlere Parallaxe  (m, ) der Sterne von gegebener 
GréBe m und gegebener Eigenbewegung mw und einige andere mehr. 

Die praktische zahlenmaBige Durchfiihrung dieser Methode ist einmal 
von Schwarzschild selbst ausgefiihrt und spater von Schouten mit zuver- 
lassigerem Beobachtungsmaterial wiederholt worden. Der Beobachtung 
entnommen und der Rechnung zugrunde gelegt wurden in beiden Fallen 
folgende drei GréBen: die Anzahl]. N(m) der Sterne von der scheinbaren 
GréBe m, zweitens die mittleren Parallaxen 4(m) der Sterne von der schein- 
baren GréBe m, und drittens die mittleren Parallaxen z(m,u) der Sterne von der 
scheinbaren GréBe m und der Eigenbewegung mw. Als Zahlenwerte dieser drei 
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GréBen verwendete Schwarzschild die alteren von Kapteyn ermittelten Werte, 
wihrend Schouten neuere, ebenfalls von Kapteyn hergeleitete Werte benutzte. 

Von den Resultaten dieser Rechnungen wollen wir das wichtigste und 
interessanteste, namlich den Verlauf der raumlichen Dichte, naher betrachten. 
Setzt man die Dichte, d.h. die Anzahl der Sterne proVolumeneinheit, in der Nahe 
der Sonne gleich 1, so ergeben die Rechnungen folgenden Verlauf der Dichte. 


Parsley 7 in Sterawelter Se Chest 
0030 33 1.00 1.00 
0.019 53 0.89 1.00 
0.012 83 0.76 0.96 
0.0074 140 0.65 0.90 
0.0047 210 0.53 0.84 
0.0030 330 0.40 0.64 
0.0019 | 530, 0.30 0.40 
0.0012 | 830 0.21 0.23 


Man sieht, da die Sterndichte in geringen Entfernungen zunachst 
konstant bleibt, dann zuerst langsam, darauf schneller abnimmt, so da in 
einer Entfernung von 800 Sternweiten die Sternfiille bereits auf etwa ein 
Fiinftel herabgesunken ist. Man darf aber bei der Betrachtung dieser Zahlen 
nicht vergessen, da sie nur mittlere Durchschnittswerte fiir den ganzen 
Himmel sind, daB also von der nicht unbetriachtlichen Verschiedenheit der 
Sternfiille in und auBerhalb der MilchstraBe abgesehen ist. 


Die Untersuchungen von Kapteyn. Wenn das Bild, das wir uns 
von der raumlichen Verteilung der Sterne und dem Aufbau unseres Stern- 
systems machen kénnen, in letzter Zeit von Jahr zu Jahr mit ungeahnter 
Schnelligkeit an Zuverlissigkeit gewonnen hat, so gebithrt das gréBte Ver- 
dienst um diesen Fortschritt dem hollandischen Forscher Kapteyn.  Ins- 
besondere hat er groBe Miihe darauf verwandt, alle nur irgend verfiigbaren 
Beobachtungsdaten aus alteren und neueren Zeiten zu sammeln, sie mit 
groBer Sorgfalt kritisch zu bearbeiten und fir die stellarstatistischen Unter- 
suchungen nutzbar zu machen. Aber er begniigte sich nicht nur mit dem vor- 
handenen Beobachtungsmaterial, sondern seiner unermiidlichen, fruchtbrin- 
genden Anregung ist es auch zu verdanken, daB viele tiber die ganze Erde 
verteilte Sternwarten ihre Instrumente nach einheitlichem Plan dem Problem 
des Aufbaues unseres Sternsystems dienstbar gemacht haben. Ganz be- 
sondere Bedeutung hat der von ihm ausgearbeitete Plan der ,,ausgewahlten 
Felder‘ (selected areas) gewonnen. Da es unméglich ist, durch Beobachtung 
des gesamten Himmels bis zu schwachen Sternen herab in absehbarer Zeit 
geniigend Beobachtungsmaterial fiir stellarstatistische Untersuchungen zu be- 
kommen, sind etwa 200 kleine, gleichmaBig itber den Himmel verteilte Felder 
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ausgesucht worden, die gewissermaBen Stichproben darstellen und bis zu den 
schwachsten erreichbaren Sternen mit groBer Sorgfalt in nicht zu langer Zeit 
beobachtet werden kénnen. Geplant ist, in diesen Feldern folgende GroBen 
zu messen: Visuelle bzw. photovisuelle Helligkeiten, photographische Hellig- 
keiten, Kigenbewegungen, Parallaxen, Spektralklassen und Radialgeschwin- 
digkeiten. Schon jetzt haben aus den bisher fertiggestellten Beobachtungen 
dieses Planes wichtige Folgerungen fiir das Problem des Aufbaues unseres 
Sternsystems gezogen werden kénnen. 

Als Grundlage fiir seine Untersuchungen benutzt Kapteyn zunichst die 
direkt gemessenen Parallaxen. Sodann aber, da diese wegen der Unsicherheit 
der direkten Parallaxenmessung nur fiir geringe Entfernungen zuverlissige 
Auskunft tiber die raumliche Anordnung der Sterne liefern kénnen, verwandte 
er groBe Miihe darauf, fiir gréBere Gruppen von Sternen gewisse Durchschnitts- 
werte der Entfernung abzuleiten auf Grund der aus den beobachteten Eigen- 
bewegungen folgenden sikularen Parallaxen (vgl. S. 583). 

Auf diese Mittelwerte der Parallaxen groBer Gruppen von Sternen griin- 
det Kapteyn seine weiteren Untersuchungen. Das Ziel ist, mit méglichst 
groBer Genauigkeit die beiden wichtigsten Grundgesetze der Stellarstatistik 
abzuleiten, namlich erstens das Haufigkeitsgesetz, d. h. die Anzahl der- 
jenigen Sterne pro Volumeneinheit, welche eine bestimmte absolute Leucht- 
kraft haben, und zweitens das Dichtegesetz, d. h. die Anzahl aller Sterne 
pro Volumeneinheit in verschiedenen Entfernungen von der Sonne. Beide 
Gesetze sind, wie wir schon friiher gesehen haben, eng miteinander ver- 
bunden und lassen sich nur gemeinsam ableiten. Die Methode Kapteyns 
unterscheidet sich in einem wesentlichen Punkte von den bisher besprochenen. 
Wahrend bei diesen von vornherein tiber die raumliche Dichte, d. h. die 
Anzahl der Sterne in verschiedenen Entfernungen, ein der Form nach be- 
stimmter Verlauf festgesetzt und die Konstanten der Formel, die diesen Ver- 
lauf darstellt, aus den Beobachtungen entnommen werden, macht Kapteyn gar 
keine Voraussetzungen tiber den Verlauf der Dichte, sondern bestimmt diesen 
Verlauf Schritt fiir Schritt stiickweise rein empirisch aus den Beobachtungen. 

Es wiirde zu weit fiihren, den Weg Kapteyns genauer zu verfolgen. 
Nur andeutungsweise sei auf das Prinzip hingewiesen: Die verfiigbaren Sterne 
werden nach zwei Gesichtspunkten gleichzeitig gruppiert — etwa in Form 
einer Tabelle mit doppeltem Eingang — und zwar erstens nach ihrer 
scheinbaren Helligkeit und zweitens nach ihren Entfernungen, die aus den 
sikularen Parallaxen abgeleitet sind. In einer bestimmten Entfernung 
entspricht einer bestimmten scheinbaren Helligkeit auch eine bestimmte, 
leicht berechenbare absolute Leuchtkraft eines Sternes. So kann durch Ab- 
‘ zihlungen der nach diesen beiden Gesichtspynkten gruppierten Sterne die 
Anzahl der Sterne einer bestimmten absoluten Leuchtkraft gefunden werden; 
das ist aber das gesuchte Haufigkeitsgesetz der absoluten Leuchtkrafte. 
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Das Dichtegesetz ergibt sich gleichzeitig hiermit aus der Gruppierung der 
Sterne nach der Entfernung. 

Die Resultate Kapteyns kénnen, weil sie auf groBem Zahlenmaterial be- 
ruhen, als zuverlassig gelten, soweit dies bei dem jetzigen Stande der Forschung 
moglich ist. Das von ihm abgeleitete Haufigkeitsgesetz der absoluten Leucht- 
kraéfte ist in der nachstehenden Tabelle 1 fiir den Bereich wiedergegeben, 
den die bisherigen Beobachtungen festzulegen gestatten. In der ersten Spalte 
links stehen absolute Helligkeiten in GréBenklassen ausgedriickt, bezogen 
auf die Sternweite als Entfernungseinheit. In der nachsten Spalte sind fir 
jedes Intervall die mittleren Werte der Leuchtkrafte im Verhaltnis zur Sonne 
angegeben. Rechts stehen die Zahlen der Sterne innerhalb eines Wiirfels 
von 100 Sternweiten Seitenlinge. Da die Sternzahlen mit der Entfernung 
von der Sonne abnehmen, mu8 hinzugefiigt werden, daf die angegebenen 
Zahlen sich auf die unmittelbare Nachbarschaft der Sonne beziehen. Man 
sieht aus der Zahlenreihe, da8 es am meisten Sterne mit absoluten Helligkeiten 
zwischen + 2%0 und + 3%0 gibt. Sowohl fiir absolut schwachere als auch 
fiir absolut hellere Sterne nimmt die Sternzah] erst langsam, dann schneller 
ab. Der Verlauf dieser Zahlen entspricht genau dem Wahrscheinlichkeits- 
gesetz zufalliger Verteilung (GauBsches Fehlergesetz). 


Tabelle 1. 

i : Mittlere Leucht- Sternarzahl 
sim Oroienkingon | MAEM Soha | “Betmaclton 
—12M pis —11M 40 000 0.00081 
bye MIs Lh G DF A 16000 | 0.0071 
Sep uine st ern 6 300 | 0.058 
BO) Aero 2 500 0.34 
Sar RC hag eo ty ad 1000 tearaaalsO 
Sey eae 400 (eo meV 
BG nD 160 35 
uiB Wee Bad 63 120 
14 yp BeIBat 25 340 
Pa Beene 10 840 
aR are ee ae 4.0 1800 
ais RS 0 1.6 3200 

Sa0r eater el a 4900 
5 er eG 6400 
SOT PRE>s a5 7200 
HoaS) rapes eae a3 6800 
Aad A Go ag a os 5600 
SE Aes RES Ee 3800 
cs Ooi cas cae als 2300 
Shay ae eS id Tes 1200 
SOAR PREG eee 490 
+9 --,,-+10 ee 180 
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In groBeren Entfernungen von der Sonne wird die Anzahl der Sterne 
geringer, und der Verlauf dieser Dichteabnahme mit der Entfernung wird 
durch das Dichtegesetz dargestellt. In der folgenden Tabelle 2 sind die von 
Kapteyn gefundenen Werte der Sterndichte angegeben, wobei als Einheit 
die Dichte in der nachsten Umgebung unserer Sonne gewahlt ist. Die Zahlen 
gelten im Durchschnitt fiir den ganzen Himmel ohne Riicksicht auf die durch 
die MilchstraBe bedingten Ungleichheiten. Die Tabelle lehrt, daB bis zu 
Entfernungen von etwa 25 Sternweiten die Sternfiille nicht merklich abnimmt. 
Darauf tritt zuerst ein langsamer, dann ein schneller Abfall ein. Die Tabelle 
reicht bis zu nahezu 1000 Sternweiten, wo die Sternfiille nur noch weniger 
als ein Zehntel der Sternfiille unserer nichsten Umgebung betragt. 


Tabelle 2. 
Parallaxe | iit al Sterndichte 
| Sternweiten 
0.30 3.3 1.00 
0.19 53 1.00 
0.12 8.5 1.00 
0.074 13 1.00 
0.047 | 21 1.00 
0.030 | 34 0.92 
0.019 53 | ~—s0.86 
0.012 Sho) sil ds (0°76 
0.0074 | 180 |- 0.60 
0.0047 | 210 | 0.45 
0.0030 330). 0:80 
0.0019. | .630.- | 0.18 
0.0012 | 850 | 0.09 


Die bisher besprochene, rein empirische Methode Kapteyns, die ohne 
zweifelhafte Hypothesen arbeitet, gestattet, mit dem zurzeit vorhandenen 
Beobachtungsmaterial nur bis zu etwa 1000 Sternweiten Entfernung die 
Struktur unseres Sternsystems zu erforschen. Nur bis zu diesen Entfernungen 
ruht also unsere Kenntnis auf sicherer, einwandfreier Grundlage. Dariiber 
hinaus miissen wir Voraussetzungen einfiithren, deren Richtigkeit wohl fiir 
die Entfernungen bis zu 1000 Sternweiten an den Beobachtungen wahr- 
scheinlich gemacht werden konnte, tiber deren Richtigkeit fiir weitere Ent- 
fernungen aber ein Anhalt durch die Beobachtungen nicht mehr méglich 
ist. So kénnen die Angaben iiber die Dichteverteilung der Sterne in Ent- - 
fernungen iiber 1000 Sternweiten nicht mehr als so sicher begriindet angesehen 
werden wie die bisher gegebenen. 
| Fiir die Untersuchung der Dichteverteilyng in diesen gréSeren Ent- 
fernungen setzt Kapteyn voraus, da8 das Haufigkeitsgesetz der absoluten: 


Leuchtkrafte, wie es fiir unsere naichste Umgebung empirisch abgeleitet 
48 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. 7, Aufl. 
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wurde (vgl. Tabelle 1), unveraindert auch fiir die weiteren Entfernungen 
gilt. Es wird also angenommen, da8 der Prozentsatz der Sterne jeder be- 
stimmten Leuchtkraft hier derselbe ist wie dort. Da dieses Haufigkeitsgesetz 
innerhalb der Entfernungen, fiir welche es empirisch gepriift werden konnte, 
keine merkliche Anderung zeigt, erscheint es berechtigt, seine Konstanz auch 
fiir weitere Entfernungen anzunchmen. Unter dieser Voraussetzung verbindet 
Kapteyn das Haufigkeitsgesetz der absoluten Leuchtkrafte mit der Anzahl 
N (m) der Sterne einer gegebenen scheinbaren Gré8e, die er bis zur 16. Grobe 
sorgfaltig bestimmte, und leitet hieraus rechnerisch in ahnlicher Weise, wie 
Schwarzschild das Problem behandelt hatte, die Dichteverteilung — nun- 
mehr fir viel gré8ere Entfernungen — ab. 

Bei diesen Rechnungen beschrankt sich Kapteyn nioh mehr auf Durch- 
schnittswerte tiber den ganzen Himmel, sondern er beriicksichtigt die Ver- 
schiedenheiten der Verhaltnisse in verschiedenen seitlichen Abstaénden von 
der MilchstraBe. Die Unterschiede in galaktischer Linge werden vernach- 
lassigt, es wird also die Sonne als im Mittelpunkt des Systems stehend ange- 
nommen. Die Resultate Kapteyns sind in der folgenden Tabelle 3 wieder- 


Tabelle 3. 
Galaktische Breite ; 4 
Entfernung e 30° 60° 90° 
in Sternweiten | 

* 250 1.00 0.48 0.40 0.41 

400 0.79 0.32 0.22 0.20 

630 0.58 0.19 |» alae 0.072 
1000 0.36 0.098 | 0.040 0.020 
1600 0.21 | 0.046 0.013 0.004 2 
2500 0.11 0.019 | 0.008 2 0.000 65 
4000 0.050 0.0068 — 0.00068 0.000 076 
6 300 0.021 0.0021 | 0.00012 0.000 0068 

10000 0.007 8 0.000 62 0.000 017 0.000 000 45 


gegeben. Die Sterndichte, woftir wieder als Einheit die Sterndichte in der 
Nachbarschaft der Sonne gewahlt ist, ist fiir vier galaktische Zonen, ent- 
sprechend den galaktischen Breiten 0°, 30°, 60° und 90°, angegeben. Die erste 
der vier Spalten stellt also die Dichteverteilung in der MilchstraBenebene 
selbst dar; die beiden nachsten Spalten gelten fiir die galaktischen Breiten 
30° und 60°, und die letzte Spalte gibt die Dighbenorisnupey in iden Richtung 
‘nach den Polen der Milchstra8e wieder. 

Anschaulich werden die Zahlen dieser Tabelle durch Fig. 239 dad eectellt 
in welcher ein senkrecht zur MilchstraBe durch das Sternsystem gelegter 
Querschnitt abgebildet ist. Die LinieA B stellt die MilchstraBenebene dar; die 
beigeschriebenen Zahlen bedeuten Entfernungen in Sternweiten (parsecs). Die 
Sonne ist im Mittelpunkt S des Sternsystems angenommen. Die vom Zentrum 
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ausgehenden, mit 30, 60 und 90 bezeichneten Geraden entsprechen den galak- 
tischen Breiten 30°, 60° und 90°. Die eingezeichneten Kurven sind Kurven 
gleicher Sterndichte; die Dichte in der Nahe der Sonne ist gleich 1 gesetzt. In 
der Figur ist nur der nérdliche Teil des Sternsystems gezeichnet, und man hat 
sich den siidlichen Teil spiegelbildlich auf der unteren Seite der MilchstraBe 
zu denken. Der Figur ist zu entnehmen, da die Dichte 0.01, d. h. eine 100mal 
geringere Sternfiille als in unserer Nachbarschaft, langs der MilchstraBe in 
einer Entfernung von 9000 Sternweiten, senkrecht zur MilchstraBe schon in 
einer Entfernung von 1200 Sternweiten erreicht wird. Das Sternsystem ist 
also langs der Milchstrabe etwa siebenmal so weit ausgedehnt als in der Rich- 
tung der Pole der Milchstrabe. Auffallend in den Dichtekurven ist die Ein- 
senkung am Pol der MilchstraBe, die unserem Sternsystem die Gestalt einer 
flachen, oben und unten leicht eingedriickten Scheibe verleiht. 
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Untersuchungen tiber die raumliche Anordnung der Sterne 
einzelner Spektralklassen. Wa&ahrend bei den bisher besprochenen For- 
schungen iiber die Struktur unseres Sternsystems die Sterne aller Spektral- 
typen gemeinsam behandelt wurden, sind in neuerer Zeit Versuche gemacht 
worden, die einzelnen Spektralklassen getrennt zu untersuchen, um sich ein 
Bild der raumlichen Anordnung der Sterne nur eines bestimmten Spektral- 
typus zu verschaffen. Im groSen und ganzen sind zwar die Sterne der ver- 
schiedenen Spektralklassen in dem uns umgebenden Raume bunt durch- 
einander gemischt, und es gibt keine Stelle, wo etwa nur Sterne eines be- 
stimmten Typus zu finden waren, oder wo die Sterne eines bestimmten Typus 
ganz fehlten. Deshalb wird das Bild, das wir uns bisher tiber den Aufbau 
unseres Sternsystems gemacht haben, im wesentlichen auch die Umirisse 
liefern, innerhalb welcher die Sterne jedes einzelnen Spektraltypus angeordnet 
sind. In dem Mischungsverhaltnis jedoch der Sterne verschiedener Spektral- 
klassen zeigen sich, wie in einem fritheren Kapitel naher besprochen worden 
ist, Unterschiede, die in der Hauptsache von der Lage zur MilchstraBe ab- 
hangig sind. Sie deuten darauf hin, da zwar die Anordnung der Sterne 
im Raume stets die Gestalt eines linsenférmigen Korpers hat, dessen Symme- 
trieebene durch die MilchstraBe gebildet ist, daB aber in dem Grad der Ab- 
plattung dieses linsenformigen Korpers fir die Sterne verschiedener Spektral- 
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Mit sicherem Erfolge konnte die Untersuchung der réumlichen Anordnung 
der Sterne eines einzelnen Spektraltypus bisher nur in einem einzigen Falle 
durchgefithrt werden, namlich fiir die Sterne vom B-Typus. Zwei Forscher, 
Charlier und Kapteyn, haben die raumliche Verteilung der B-Sterne studiert 
und sind — auf ganz verschiedenen Wegen — zu im wesentlichen iiberein- 
stimmenden Resultaten gelangt. Das System der helleren B-Sterne hat nach 
Charlier folgende Gestalt und Ausdehnung: Die Sterne bilden eine wohl de- 
finierte Sternansammlung und sind in einem abgeplatteten linsenformigen 
Raume angeordnet, dessen Aquatorebene nahe mit der MilchstraBenebene 
zusammenfallt. Der Durchmesser lings der Aquatorebene betragt etwa 
1500 Sternweiten, der Durchmesser senkrecht dazu, also von Pol zu Pol, 
etwa 500 Sternweiten. Die Sonne 


Stes eas . 
ee eae steht etwa 20 Sternweiten nord- 
gta ~S “ “o i 
Os ee Si lich von der Aquatorebene dieses 
wy LY", y “ghuy, = Systems. Von der Sonne aus 
ee Vig y YZ Bi My BS liegt das Zentrum des Systems 
f y V4 py, ret 2 : : 
hinges gy oy tf as in Richtung nach dem Sternbilde 
/ ce ios ty Ya S Ne fe . . 
a hee me y 4 Uy, 3 «Carina in einer Entfernung von 
“TI 1 Wi io es LY sh 4 : : : $ d 
ty as é a7 aA B ‘up 90 Sternweiten. Die Sternfiille 


dem Zentrum am gréBten, wo 
ein B-Stern auf einen kugelfér- 
migen Raum von etwa 40 Stern- 
weitenDurchmesser kommt. Nach 
dem Rande des Systems nimmt 
die Sternfiille allmahlich ab. 

Es ist versucht worden, in 
ahnlicher Weise auch die réium- 
liche Anordnung der Sterne anderer Spektraiklassen zu untersuchen; das vor- 
liegende Beobachtungsmaterial reichte aber bisher noch nicht aus, um zu- 
verlassige Resultate abzuleiten. 


8 
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Die Untersuchungen von Easton.” Der Hollander Easton hat den 
Verlauf und die Helligkeit der verschiedenen Teile der MilchstraBe zum 
Gegenstande eingehender Studien gemacht. Er weist darauf hin, daB die 
Sonne wahrscheinlich nicht in der Mitte des MilchstraBensystems steht, da 
die MilchstraBe im Sternbilde des Adlers sehr viel heller erscheint, als in dem 
des Einhorns, welches dem Adler gerade gegeniiber liegt. Man darf daraus 
wohl schlieBen, daB die Sonne demjenigen Teile der MilchstraBe, welcher 
Schwan und Adler durchzieht, betrachtlich naher ist als dem diametral 
gegentiber liegenden. Die genauere Untersuchung der Erscheinungen, die 
die MilchstraBe bietet, fiihrte nun Easton zu der Ansicht, da8 dieselbe eine 
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spiralige Struktur habe, also aus sehr groBer Entfernung gesehen als Spiral- 
nebel erscheinen wiirde. Wenn man annimmt, daB die verschiedenen Zweige 
der Spirale nicht genau in einer Ebene liegen, und da8 der Punkt, von dem 
sie ausgehen, von der Sonne aus gesehen, im Schwan liegt, so vermag die 
Eastonsche Hypothese in der Tat die Erscheinungen recht befriedigend dar- 
zustellen. Fig. 240 gibt eine schematische Darstellung des Baues der Milch- 
straBe nach Easton; S bezeichnet die Stellung der Sonne. 

Nach Eastons Anschauungen sind die Spiralnebel ferne MilchstraBen- 
systeme und gehéren nicht zu unserem System. 


Die Ansichten Shapleys tiber den Bau des Universums. 


Wenn wir bisher von unserem Sternsystem sprachen, so war damit die 
Gesamtheit aller einzelnen Sterne, von den hellsten bis zu den schwichsten, 
gemeint. Nur auf diese einzelnen Sterne bezogen sich die bisher besproche- 
nen Untersuchungen iiber den Bau unseres Sternsystems. Nun gibt es aber 
neben den einzelnen Sternen noch andere Gebilde am Himmel, tiber deren 
Stellung im Weltenraume wir noch zu sprechen haben, namlich die Stern- 
haufen und die Nebelflecke. Wir haben gesehen, da8 alle Untersuchungen 
tiber die Anordnung der einzelnen Sterne im groSen und ganzen iiberein- 
stimmende Resultate ergaben, namlich da8 die sichtbaren einzelnen Sterne 
in einem flachen, linsenférmigen Raume angeordnet sind, dessen Hauptebene 
durch die MilchstraB8e gebildet wird, und dessen Durchmesser in dieser Haupt- 
ebene etwa 10000 bis 20000 Sternweiten betragt, wahrend senkrecht zur 
Hauptebene die Ausdehnung etwa ein Viertel hiervon betragt. Nicht nur die 
hellen, sondern auch alle schwachen Sterne, die wir mit unseren gréBten 
Fernrohren noch erreichen kénnen, befinden sich in ihrer tberwiegenden 
Mehrheit innerhalb dieses Raumes. Zwar mag es hie und da einige wenige 
AuBenseiter geben, die auBerhalb dieses begrenzten Sternsystems stehen, aber 
diese sind jedenfalls so weit verstreut, daB die Sterndichte auBerhalb dieses 
Raumes als verschwindend klein gegeniiber der innerhalb bestehenden Stern- 
dichte betrachtet werden kann. Nachdem wir hiermit zu einer festen Vor- 
stellung tiber die Gestalt und Ausdehnung unseres Sternsystems der einzel- 
nen Sterne gelangt sind, drangt sich uns sofort die Frage auf: Gehéren die 
Sternhaufen und Nebelflecke zu diesem begrenzten System oder nicht, stehen 
sie innerhalb oder auBerhalb desselben? 

In fritheren Kapiteln ist ausfithrlich besprochen worden, da8 man sowohl 
Sternhaufen wie Nebelflecke in wesentlich voneinander verschiedene Gruppen 
teilen muB. Bei den Sternhaufen mu8 man die ,,offenen‘* wohl unterscheiden 
von den ,,kugelférmigen‘*. Bei den Nebeln unterscheidet man in der Haupt- 
sache drei Gruppen: erstens die groBen unregelmabigen Nebel (z. B. Orion- 
nebel), zweitens die planetarischen Nebel und drittens die Spiralnebel. Die 
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Gruppeneinteilung dieser Himmelsobjekte, die zunachst nur nach ihrem 
scheinbaren Aussehen erfolgt ist, ist auch fiir ihre kosmische Stellung 
wesentlich. 

Zunachst haben wir foleende Objekte als sicher innerhalb des begrenzten 
Systems der einzelnen Sterne befindlich anzusprechen: die offenen Stern- 
haufen, die unregelmaBigen Nebel und die planetarischen Nebel. Sie alle 
sind zweifellos Glieder unseres engeren Sternsystems. Bei den offenen 
Sternhaufen lieet es auf der Hand, da sie ja aus einzelnen Sternen bestehen, 
welche sich nicht prinzipiell von den tibrigen Sternen unseres Systems unter- 
scheiden, und nur aus unbekannten Griinden raumlich enger zusammen- 
geschlossene Gruppen bilden. Die Behauptung, daB die unregelmaBigen 
Nebel unserem System angehéren, wird am stirksten dadurch gestiitzt, daB 
in einigen Fallen ein physischer Zusammenhang solcher Nebel mit einzelnen 
Sternen, die zweifellos innerhalb des Sternsystems stehen, anzunehmen ist 
(z. B. Plejadennebel, Orionnebel). Die planetarischen Nebel miissen wir 
als Glieder unseres engeren Systems ansprechen, weil die direkte Parallaxen- 
messung fiir einige von ihnen meBbar grobe Werte ergeben hat. 

Die kugelférmigen Sternhaufen dagegen scheinen nach den neuesten 
Forschungen weit auBerhalb des engeren galaktischen Sternsystems zu stehen. 
Diese Frage ist sehr eingehend von Shapley untersucht worden; seine be- 
merkenswerten Resultate tiber die Entfernung und réumliche Anordnung 
der kugelf6rmigen Sternhaufen, die schon in einem fritheren Kapitel aus- 
fithrlich gewiirdigt sind, schieben die Grenzen unserer Erkenntnis des Welt- 
alls in Entfernungen hinaus, die zehnmal so gro8 sind als die bisher er- 
kannte Ausdehnung unseres engeren Sternsystems. Nach Shapley bilden 
die kugelf6rmigen Sternhaufen ein ,,gréBeres galaktisches System‘, in dem 
unser engeres galaktisches System wie eine kleine Insel eingebettet liegt. 
Die Dichte in dem gré8eren galaktischen System ist auBerst gering; die 
wenigen kugelférmigen Sternhaufen, die es gibt, sind in dem groBen Raum 
in riesigen Absténden voneinander verstreut. Das System hat, ahnlich 
dem engeren Sternsystem, in groBen Umrissen die Gestalt einer Linse, 
jedoch nicht so flach wie bei diesem; die Hauptebene dieses groBen Systems 
fallt genau mit der Hauptebene unseres engeren Systems, naémlich mit der 
MilchstraBenebene, zusammen. Ks ist dies eine auffallende, bemerkenswerte 
Tatsache, deren innerer Grund noch nicht aufgeklart ist, die aber zweifellos 
auf eine dynamische Wechselwirkung zwischen dem gré8eren und demkleineren 
galaktischen System hinweist. Der Durchmesser des Systems in der Haupt- 
ebene betragt wenigstens 100000 Sternweiten; senkrecht dazu scheinen die 
Grenzen unbestimmter zu sein, und man mag die Ausdehnung in dieser Rich- 
tung etwa halb so groB annehmen. 

Wie liegt nun die Sonne und das uns umgebende engere galaktische 
System in dem groBen System der kugelférmigen Sternhaufen? Wir be- 
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merkten schon, da die Hauptebenen beider Systeme zusammenfallen; die 
uns am Himmel sichtbare MilchstraBe bezeichnet also auch die Lage der 
Hauptebene des groSen galaktischen Systems. Die Richtung, in der der 
Mittelpunkt des groBen Systems von uns aus erscheint, mu8 demnach auf 
eine Stelle in der MilchstraBe hinweisen, und diese Stelle wird dadurch leicht 
zu erkennen sein, daS dort besonders viele kugelférmige Sternhaufen zu 
finden sind. Bei der Besprechung der scheinbaren Verteilung der kugelférmigen 
Sternhaufen am Himmel sahen wir friiher, daB eine auBerordentlich starke 
Konzentration dieser Objekte nach dem Sternbilde des Sagittarius deutlich 
hervortritt, dort wo besonders helle Wolken der MilchstraBe dem Beobachter 
des siidlichen Himmels auffallen, und in dieser Richtung haben wir daher 
den Mittelpunkt des groBen galaktischen Systems zu-suchen. Die Ent- 
fernung von der Sonne nach diesem Zentrum des groBen Systems gibt Shapley 
zu 20 000 Sternweiten an. Denken wir uns jetzt wieder, wir sihen von auBen 
auf das groBe System der kugelférmigen Sternhaufen, so erscheint uns das 
engere galaktische System wie eine kleine Wolke darin zu schweben, zwar in 
der Hauptebene, aber nicht im Zentrum des groBen Systems, sondern sehr weit 
nach auben, fast halbwegs von der Mitte zum seitlichen Rande verschoben. 

Nachdem wir uns so eine Vorstellung von der éuBeren Gestalt und der 
Ausdehnung des groBen galaktischen Systems verschafft haben, miissen wir 
dieses Bild noch in einer Beziehung vervollstandigen. Das System wird nam- 
lich parallel zur Hauptebene von einer schmalen Schicht mitten durch- 
schnitten, innerhalb welcher kein einziger Kugelhaufen vorkommt; tritt man 
nach oben oder unten aus dieser Zone heraus, so trifft man sogleich zahlreiche 
Sternhaufen dicht beieinander an. Die Breite dieser Schicht betragt 3000 
bis 4000 Sternweiten. Diese Erscheinung ist so auffallend, daB sie nicht. 
zufallig sein kann, sondern ein.n kosmischen Grund haben muB. 

Shapley ist der Ansicht, daB diese schmale Schicht in ihrer ganzen Aus- 
dehnung dureh das groBe galaktische System mit einzelnen Sternen angefiillt 
ist, und da$ der Raum der einzelnen Sterne hierdurch begrenzt wird. Das 
eroBe galaktische System der kugelférmigen Sternhaufen zeigt also nach 
Shapley folgende merkwirdige Eigentiimlichkeit: Eine schmale Schicht ist 
mit einzelnen Sternen erfillt, aber von kugelférmigen Sternhaufen ganz frei; 
oberhalb und unterhalb dieser Schicht finden sich dagegen zahlreiche kugel- 
formige Sternhaufen, aber keine einzelnen Sterne. Shapley versucht, diese 
auffallende Erscheinung durch die Vorstellung verstandlich zu machen, daB 
ein kugelférmiger Sternhaufen, falls er bei seiner Bewegung durch den Raum 
zufallig von oben oder unten in diese schmale Schicht eindringt, durch eine 
dynamische Wirkung des Feldes der einzelnen Sterne zerstreut wird und 
- in einzelne Sterne auseinanderfallt. 

Die fritheren Untersuchungen, wonach unser engeres Sternsystem auch 
in der Richtung der MilchstraBenebene eine weit geringere Ausdehnung hat 
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als das groBe galaktische System, sind mit der Anschauung Shapleys insofern 
vereinbar, als er eine auBerordentlich geringe Sterndichte innerhalb der 
Schicht annimmt, viel geringer als die Sterndichte in unserer Umgebung. 
Unser engeres Sternsystem, mit seinen durch die stellarstatistischen Methoden 
ermittelten Grenzen, wiirde demnach innerhalb dieser Schicht eine lokale, 
nach dem Rande unbestimmt begrenzte Anhaufung von Sternen sein. 

Die Frage, welche Stellung die Spiralnebel im Weltall einnelmen, 
kann zurzeit noch nicht mit Sicherheit beantwortet werden. Die meisten 
Astronomen scheinen zu der Ansicht zu neigen, da die Spiralnebel riesen- 
hafte Gebilde von der GréBenordnung unseres engeren Sternsystems sind, die 
sich allerdings in einem anderen Entwicklungsstadium als unser Sternsystem 
befinden mutBten. — 

Im vorangehenden haben wir die Ansichten auseinandergesetzt, die 
sich mehrere Generationen tiefer Denker und scharfsinniger Beobachter tiber 
die Anordnung des sichtbaren Universums gebildet haben. Die Meinungen 
haben sich noch nicht zu einem vollstaindig geschlossenen Bilde abgerundet; 
man kann aber auch nicht sagen, daB sie sich widersprechen. und es ist in 
diesen schwierigsten und allgemeinsten Problemen der Astronomie doch 
schon ein gewisser Bestand fester Kenntnisse gesichert. Im grofen und 
ganzen ist es gelungen, das sichtbare Universum in seinem Aufbau soweit 
zu erforschen, daf wir in ihm nicht mehr ein wirres Chaos sehen miissen, 
sondern da8 wir in ihm ein gesetzmaBig geordnetes einheitliches Ganzes er- 
kennen kénnen, dem sich die einzelnen Gheder nach festen Gesetzen einfiigen. 


KAPTT HI: Tt. 
Kosmogonie. 


Der Gedanke, daB die Welt nicht von Anfang an ihre jetzige Gestaltung 
hatte, sondern daB es eine Zeit gab, wo sie entweder gar nicht oder als eine 
, formlose, nichtige’’ Masse existierte, war von jeher unter der Menschheit 
verbreitet. Das ,,Chaos‘‘ der Griechen — die rohen, gestaltlosen Stoffe, die 
keinem Gesetz unterworfen waren, aus denen die Schépferkraft ‘alle Dinge 
schuf — entspricht in ganz auffallender Weise den dunklen Nebeln, welche 
M. Wolf, Barnard und Hagen in so reicher Menge aufgefunden haben. 

Wollen wir die Vorstellungen der Menschen vom Ursprunge der Welten 
nach den Daten und Theorien ordnen, welche ihnen zugrunde liegen, so 
kénnen wir sie in drei Klassen einreihen. Die erste Klasse enthalt die Ideen, 
die sich die Menschheit vor Entdeckung des Gesetzes der Schwere bildete, 
und welche deshalb, so richtig sie an sich gewesen sein mégen, der wissen- 
schaftlichen Grundlage entbehren. Die zweite Klasse umfaBt die Ansichten, 
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die sich auf die Lehre der Gravitation stiitzen, aber ohne Kenntnis des Satzes 
von der Erhaltung der Energie, wihrend die dritte auf diesem Prinzip fuBt. 
Ks braucht deswegen jedoch nicht angenommen zu werden, daB die An- 
schauungen der letztgenannten Klasse denen der anderen widerstreiten. Kant 
und Laplace griindeten ihre Nebularhypothesen bloB auf die Gravitations- 
theorie, da zu ihrer Zeit der Grundsatz von der Erhaltung der Energie ganz 
unbekannt war; sie waren deshalb unvollstandig, aber nicht notwendigerweise 
irrig in ihren Grundlagen. 

Eine Betrachtung der Ideen der Alten iiber den Ursprung der Welt 
gehort eher in das Gebiet der Philosophie als in das der Astronomie, da sie 
natiirlich rein spekulativer Art waren. Die Vorstellung der Inder vom Gotte 
Brahma, der durch Jahrtausende in tiefem Sinnen briitend auf einem Lotos- 
blatte sitzt und dann ein goldenes Ei von der Grofe des Universums zutage 
fordert, aus welchem sich das letztere allmahlich heraus entwickelt, weist 
nicht eine Spur selbst von rohester Beobachtung auf, sondern ist lediglich 
ein AusfluB der phantastischen Neigungen der Hindus. Die jiidische Kos- 
mogonie ist der Ausdruck der monotheistischen Ansichten dieses Volkes 
und der Identitat seines Gottes mit dem Schépfer des Himmels und der Erde. 
Hipparch und Ptolemaus dagegen bewiesen die wissenschaftliche Richtung 
ihres Geistes dadurch, da sie sich darauf beschrankten, das Universum 
zu untersuchen, wie es ist, ohne Versuche zu machen, seinen Ursprung zu 
ergriinden. ; 

Wie die eben erwahnten Anschauungen des Altertums, die dem reli- 
gidsen Empfinden der Menschen entsprungen und angepaBt sind, der wissen- 
schaftlichen Grundlage entbehren und als rein philosophische Systeme an- 
zusprechen sind, so ist auch in spateren Zeiten eine groBe Anzahl kosmo- 
gonischer Hypothesen nur auf Grund rein philosophischer Spekulationen 
aufgestellt worden. Diese Hypothesen brauchen, wenn sie auch nicht wissen- 
schaftlich begriindet sind, doch deshalb nicht in ihren Resultaten samtlich 
irrig zu sein. So finden sich auch in den kosmogonischen Hypothesen eines 
Swedenborg, Descartes, Leibniz, Whiston, Buffon, Franklin u. a. hier und 
da wohl Bemerkungen und Ideen, welche ein Kornchen Wahrheit enthalten 
und darum Beachtung verdienen mogen; aber im groBen und ganzen sind 
die Hypothesen auch dieser Manner nur als phantasiereiche Spekulationen 
zu betrachten. Auch ein groBer Teil dessen, was jetzt tiber dieses Thema 
geschrieben wird, muB zu dieser Klasse gerechnet werden. Alle Hypothesen 
dieser Art wollen wir tibergehen und nur die Ansichten derer betrachten, 
die wirklich dazu beigetragen haben, die Gesetze der Entwicklung der Welt 
in wissenschaftlicher Weise zu erforschen. 

Die kosmogonischen Theorien, die auf wissenschaftlicher Grundlage eine 
einheitliche Darstellung der Entwicklung unserer Welt von der Vergangenheit 
iiber die Gegenwart zur Zukunft geben wollen, miissen sich auf die fest fun- 
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dierten Beobachtungen iiber den gegenwirtigen Zustand und auf die jetzt 
stattfindenden fortlaufenden Verainderungen unseres Weltsystems griinden. 
Nur wenn man hiervon ausgeht, wird man, unter Zuhilfenahme allgemeiner 
physikalischer Gesetze, gewissermaBen vorwiarts undrickwarts extrapolierend, 
Schliisse dariiber ziehen kénnen, wie der Zustand unseres Weltsystems in 
friiher Vergangenheit gewesen sein mag, und wie er in spater Zukunft sein 
wird. Bevor wir daher die kosmogonischen Theorien einzeln besprechen, 
wird es cut sein, niher darauf einzugehen, weshalb wir annehmen miissen, 
da8 auch in der Gegenwart eine fortschreitende Veranderung und Entwicklung 
der Himmelskérper stattfindet. 


1. Die Ausstrahlung von Warme. 


Wahrend des kurzen Zeitraumes, innerhalb dessen genaue Beobach- 
tungen existieren, konnte, abgesehen von der Ortsveranderung, keine wirk- 
liche und dauernde Veranderung in unserem System festgestellt werden. 
Erde, Sonne und Planeten zeigen dieselbe GroéBe und dasselbe Aussehen jetzt 
wie friiher; nicht der geringste dauernde Unterschied kann in dem Warme- 
betrag entdeckt werden, welchen die Erde von der Sonne empfangt. Und 
doch haben wir allen Grund, anzunehmen, daB diese Dinge sich alle ver- 
indern, und da8 eine Zeit kommen wird, wo Gestalt und Zustand des Uni- 
versums ganz anders sind als gegenwartig. Wie man eine Veranderung wahr- 
scheinlich machen kann, wo eine solche unmittelbar nicht wahrzunehmen 
ist, mag ein einfaches Beispiel erlautern. 

Denken wir uns, ein Mensch komme in ein scheinbar verlassenes Gebaude 
und sehe ein gehendes Uhrwerk. Wenn er keinen Begriff von Mechanik hat, 
wird er nicht einsehen, warum es nicht durch unendliche Zeitraume hin- 
durch in Gang gewesen sein sollte, und warum das Pendel nicht fortschwingen 
und die Zeiger ihren Umlauf fortsetzen sollten, so lange das Werk bestehen 
wird. Er sieht eine kontinuierliche Kette von Bewegungen und kann nicht 
begreifen, warum sie nicht gewesen sein sollten, seit die Uhr aufgestellt ist, 
und fortdauern, bis sie zugrunde geht. Aber lassen wir ihn sich in den Ge- 
setzen der Mechanik unterrichten und die Krafte erforschen, welche die Zeiger 
und das Pendel in Bewegung erhalten. Er wird dann erkennen, da diese 
Bewegung dem Pendel durch eine Anzahl von Radern mitgeteilt wird, deren 
jedes sich vielmal langsamer als das andere dreht, und daf das erste Rad 
durch ein Gewicht getrieben wird. Er wird an dem auf das Pendel unmittel- 
bar wirkenden Rade und vielleicht an dem nachstfolgenden eine langsame 
Bewegung wahrnehmen, wahrend er in der kurzen Zeit seiner Untersuchung 
keine Bewegung bei den anderen gewahrt. Sieht er jedoch, wie die Rader 
ineinander greifen,; so weiB er, daB sie sich alle bewegen miissen, und ver- 
folgt er die Bewegung bis zum ersten Rade zuriick, so begreift er, daB es 
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obschon anscheinend in Ruhe, durch ein allmahliches Sinken des Gewichtes 
in Bewegung gebracht werden muB8. Er kann dann mit GewiSheit sagen: 
».ch sehe nicht, daB das Gewicht sich bewegt, aber ich weiB, es muB all- 
mahlich zu Boden sinken, da ich ein System sich bewegender Maschinenteile 
vor mir habe, deren Tatigkeit notwendig ein langsames Sinken des Gewichtes 
bedingt. Wenn ich die Zahl der Zihne eines jeden Rades kenne, wei ich, 
um wieviel das Gewicht jeden Tag fallen muB, und kann berechnen, wann 
es abgelaufen sein wird. Dann muB das Uhrwerk still stehen, da es das Sinken 
des Gewichtes ist, welches das Pendel in Bewegung erhalt. Ebenso kann 
ich zuriickberechnen, wann es am Anfange seines Weges stand. Ich weil 
also, daB das Gewicht von oben nach unten einen gewissen Weg macht, 
daB irgendeine Kraft es aufgezogen und das Werk dadurch in Gang gesetzt 
hat, und daB, wenn nicht dieselbe Kraft wieder eintritt, das Gewicht in einer 
bestimmten Anzahl von Tagen den Boden erreichen und die Uhr dann stehen 
bleiben mu.“ 

Die diesem Beispiel entsprechende fortschreitende Verinderung im 
Sonnen- und Sternsystem besteht in einer besténdigen Umwandlung von 
Bewegungen in Warme und in einém bestandigen Verlust dieser Warme 
durch Ausstrahlung in den Weltraum. Wie Lord Kelvin es ausdriickte, geht 
in der Natur eine bestandige ,,Zerstreuung der Energie‘‘ vor sich. Wir wissen 
alle, daB die Sonne Warme in den Raum ausstrahlt, und daB ein auBerst 
geringer Teil davon die Erde trifft und Leben und Bewegung auf ihr her- 
vorruft. Der Teil der Sonnenwarme, welchen die Erde empfangt, steht, 
da die Sonne nach allen Richtungen hin gleichmaBig ausstrahlt, zur ganzen 
ausgestrahlten Warmemenge offenbar in demselben Verhaltnis, wie die 
scheinbare Oberflache der Erde, von der Sonne gesehen, zu der ganzen 
Himmelsoberfliche, und dieses Verhaltnis betragt ungefahr 1 zu 
2 200 000 000. 

Es ist die Ansicht ausgesprochen worden, da8 méglicherweise die Aus- 
strahlung von Warme in den freien Raum nicht nach allen Richtungen gleich- 
miBig erfolet, sondern daB Warme nur nach den Richtungen ausstrahlt, 
in welcher sich materielle Kérper befinden. Die Sonne wiirde hiernach nur 
in den Richtungen nach der Erde und den tibrigen Himmelskérpern Warme 
abgeben, wihrend in den leeren Raum hinaus entweder tiberhaupt keine 
Warme oder wenigstens nur in viel geringerer Intensitat ausgestrahlt wirde. 
Warmestrahlung wiirde also nach dieser Anschauung nur eine Wechsel- 
wirkung zwischen zwei materiellen Kérpern sein, wahrend eine Strahlung 
als Wechselwirkung zwischen einem materiellen Kérper einerseits und dem 
leeren Raum andererseits nicht bestehen kénnte. Da die Winkel, unter 
welchen man von der Sonne aus Himmelsk@rper sieht, im Verhaltnis zum 
gesamten Himmelsgewolbe verschwindend klein sind, wiirde die nach dieser 
Theorie von der Sonne abgegebene Warme sehr viel kleiner sein, als wenn 
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die Ausstrahlung auch in den leeren Raum hinaus mit gleicher Intensitat 
stattfande. Diese Ansicht entbehrt jedoch ganz der physikalischen Grund- 
lage und kann nur als eine unbegriindete Hypothese bezeichnet werden. 
Nach unseren jetzigen Anschauungen erscheint sie haltlos. Kine endgiiltige 
Widerlegung wird jedoch erst méglich sein, wenn es gelungen sein wird, 
das Wesen und die Natur der Licht- und Warmestrahlung ganz zu verstehen. 

Lange Zeit war es unbekannt, da8B die Ausstrahlung von Warme die 
Verzehrung oder Ausgabe eines gewissen Etwas, dessen Vorrat beschrankt 
ist, mit sich bringt, und man glaubte nicht anders, als daB sie ohne Nach- 
lassen der Kraft seitens der Sonne und der Sterne immer fortdauere. Jetzt 
weiB man aber, dafi Warme nur eine Form der Bewegung kleinster Teilchen 
ist, die dabei eine Arbeit leisten, und daB sie, wie jede Arbeitsleistung, nur 
auf Kosten oder durch Ausgabe von Energie erzeugt und erhalten werden 
kann, und man wei ebenso, daB der im sichtbaren Universum vorhandene 
Energievorrat endlich und beschrankt ist. Einer der bestbegriindeten Satze 
der neueren Naturwissenschaft ist der, daB Energie ebensowenig wie Materie 
aus dem Nichts entstehen kann; es ist dies der Satz von der Erhaltung der 
Energie, der sich in allen Zweigen der physikalischen Forschung stets be- 
stitigt gefunden hat. Die Ausstrahlung der Sonne kann demnach nicht 
immer so fortgehen, oder aber die durch die Erzeugung von Warme ver- 
brauchte Energie der Sonne miiBte ihr in irgendeiner Form wieder ersetzt 
werden. 

Was mag nun das Schicksal der von der Sonne abgegebenen und in den 
Weltraum ausgestrahlten Energie sein? Wir kénnen dartiber folgende Hypo- 
thesen aufstellen: 

1. Sie kann ganz und gar vernichtet werden, wie man dies friiher viel- 
fach angenommen hat. 

2. Sie kann ihren Weg weiter durch den Raum und fir ewig fort- 
setzen. 

3. Sie kann auf einem Wege, der sich unserer Vorstellung entzieht, an 
die Quellen, aus denen sie entsprang, zuriickgefiihrt werden. 

4. Sie kann sich auf eine uns unbekannte Weise zu Materie konzentrieren 
und neue Himmelskorper bilden. 

Die erste dieser Hypothesen kann in der Gegenwart nur als ganzlich 
unwissenschaftlich gelten. Fiir uns ist die Lehre, da8 die Energie nicht ver- 
nichtet werden kann, gleichbedeutend mit der, daS sie nicht erschaffen 
werden kann. Gleichzeitig mag freilich hervorgehoben werden, da8 alle 
Lehren hinsichtlich der Unerschaffbarkeit und Unzerstérbarkeit von Materie 
und Energie nicht anders als durch Herleitung aus Versuchen begriindet 
werden kénnen, und daB die absolute Wahrheit einer Doktrin wie diese 
auf induktivem Wege nicht zu beweisen ist. Besonders mag dies in bezug 
auf die Energie gelten. Die genauesten Messungen derselben, die wir machen 
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kénnen, zeigen, daB sie weder durch Ubertragung noch durch Umwandlung 
eine merkliche Abnahme erleidet. Dies allein beweist aber nicht, daB sie auf 
einem Wege, der Hunderttausende oder Millionen von Jahren in Anspruch 
nehmen kann, keinem Verlust unterworfen ist. 

Man kann, obschon der Satz von der Unzerstirbarkeit der Energie all- 
gemein als physikalisches Prinzip gilt, doch nicht behaupten, die induktive, 
von der Beobachtung oder dem Experiment ausgehende Methode habe seine 
absolute Richtigkeit festgestellt, und in einem Falle wie in diesem, wo wir 
etwas sehen, das der Erklarung unzuginglich ist, mu8 unter den méelichen 
Alternativen das Fehlschlagen auch der weitestgehenden und scheinbar 
sichersten Induktion in Betracht gezogen werden. 

Die zweite Hypothese, daB die von der Sonne und den Sternen aus- 
gestrahlte Warme ihren Weg durch den Raum geradlinig und ewig fortsetzt, 
ist diejenige, welche am meisten mit unseren wissenschaftlichen Vorstellun- 
gen libereinstimmt. Wir erhalten tatsachlich Warme von den entferntesten 
durch das Teleskop sichtbaren Sternen, und diese Warme war, soweit wir 
wissen, Tausende von Jahren unterwegs, ohne in Verlust geraten zu sein. 
Von diesem Gesichtspunkte aus setzt jede von der Sonne oder der Erde je 
ausgegangene Strahlung ihren Weg durch den Raum noch jetzt fort, ohne 
andere Verringerung als die, welche aus der Ausbreitung auf eine groBere 
Flache entspringt, vorausgesetzt, daB keine die Warme absorbierende Materie 
vorhanden ist. Ist diese zweite Hypothese richtig, dann ist die von der Sonne 
und den Sternen ausgestrahlte Warme fiir sie auf immer verloren. Es gibt 
keinen bekannten Weg, auf welchem die so entsendete Warme zur Sonne 
wieder zuriickgelangen kénnte. 

Die dritte Hypothese war urspriinglich, wie die erste, nur aus der not- 
wendigen UnvolJkommenheit unseres Wissens heraus hervorgegangen; spater 
wurde sie mathematisch begriindet und durchgebildet, und in letzter Zeit 
ist sie, besonders durch die Entwicklung der allgemeinen Relativitatstheorie, 
wieder in den Vordergrund des Interesses getreten. Sie fiihrt auf die Vor- 
stellung, daB ,,der Raum eine Kriimmung habe“, d. h. daB das, was uns als 
gerade Linie erscheint, schlieBlich in sich selbst zuriickkehrt. 

Diese Vorstellung eines gekriimmten Raumes gehért zu jener ,,trans- 
zendentalen‘’* Geometrie, die sich iiber die Raumvorstellungen erhebt, welche 
aus der Erfahrung in begrenzten, relativ kleinen Raumteilen abgeleitet 
sind, und untersucht, welche Beziehungen zwischen Teilen des Raumes, 
nach ihrem weitesten Umfange betrachtet, méglich sein kénnen. Man gibt 
jetzt zu, daB die vorausgesetzte apriorische Notwendigkeit der Axiome der 
Geometrie eine wirklich logische Begriindung nicht hat, und da die Frage 
nach den Grenzen, innerhalb deren sie wahr sind, durch die Erfahrung be- 
antwortet werden miisse. Speziell gilt dies fiir das Parallelen-Theorem, da 
kein geniigender Beweis dafiir moglich ist, dab zwei parallele gerade Linien 
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sich entweder niemals treffen oder niemals divergieren. Verschiedene geometri- 
sche Systeme, die man unter dem Namen der Nicht-Euklidischen Geome- 
trie zusammenfaBt, sind ersonnen worden, welche jene Grenzen, die unseren 
fundamentalen geometrischen Vorstellungen auferlegt scheinen, erweitern 
oder verwerfen, ohne jedoch etwas einzufiihren, was ihnen positiv widerspricht. 

Das beriihmteste dieser Systeme ist das von Riemann, welcher zeigte, 
daB wir zwar gezwungen sind, den Raum als unbegrenzt autfzufassen, 
da kein Ort méglich oder denkbar ist, der nicht den Raum auf allen Seiten 
hatte, daB aber keine Notwendigkeit vorliegt, ihn als unendlich zu be- 
trachten. Er kann in sich selbst zuriickkehren, etwa in der Weise, wie die 
Oberflaiche einer Kugel, welche, obschon ohne Abgrenzung, doch nur eine 
endliche und bestimmte Anzahl von Flacheneinheiten (Quadratmeter 0. a.) 
enthalt, und auf der man, in gerader Linie aufs Unbestimmte vorwarts 
schreitend, schlieBlich zum Ausgangspunkte zurtickkommen wird. Licht- 
strahlen also, die von einem Punkte divergierend auseinander gehen, wiirden 
sich zunichst immer weiter voneinander entfernen, aber nur bis zu einem 
Maximum, das von dem Kriimmungsma8 des Raumes abhangt; nach Uber- 
schreitung dieses Maximums wiirden die Lichtstrahlen sich wieder einander 
nahern und sich schlieBlich wieder in emem Punkte vereinigen, den man als 
Bild des Punktes, von dem die Strahlen ausgingen, bezeichnen kénnte. Die 
von einem Korper, z. B. der Sonne, nach allen Seiten in den Weltenraum 
ausgestrahlte Energie wiirde also nicht in der Unendlichkeit verloren gehen, 
sondern sie wiirde sich in dem Bildpunkte wieder vereinigen. Diese Vor- 
stellung eines gekriimmten Raumes ist in letzter Zeit durch die allgemeine 
Relativitatstheorie neu belebt worden, welche fiir eine mit Materie erfiillte 
Welt unbedingt eine Kriimmung des Raumes fordert, und welche sogar eine 
einfache, zahlenmaSig berechenbare Beziehung zwischen der Raumkriim- 
mung und der mittleren Dichte der den Raum erfitillenden Materie liefert. 

Obgleich diese Deutung des endlichen Raumes tiber unser Begreifen 
und Vorstellen hinausgeht, widerspricht sie ihm doch nicht; das aber, was 
uns die Erfahrung hiertiber sagen kann, beschrinkt sich darauf, daB das 
ganze wahrnehmbare Universum nur ein sehr geringer Bruchteil des ganzen, 
aber endlichen Raumes sein mag. 

Die an vierter Stelle genannte Hypothese, daB die ausgestrahlte Energie 
sich wieder zu Materie konzentrieren kénne, ist eine reine Spekulation, die 
zurzeit noch der physikalischen Begriindung entbehrt. Doch die Még- 
lichkeit eines solchen Vorganges diirfte sich nicht ohne weiteres von der Hand 
weisen lassen. Wir wissen, daB die Materie aus einzelnen Atomen besteht, 
und daB jedes Atom einen gewissen Energiegehalt hat. Wir kennen ferner 
Umwandlungen, durch welche sich ein Atom unter Energieabgabe in ein 
anderes Atom mit geringerem Energiegehalt verwandelt. Man kénnte sich 
solche Umwandlungsprozesse so weit fortgesetzt denken, daB das Atom voll- 
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standig aufgelést wird und alle in ihm enthaltene Energie frei wird. Wenn 
man nun der Phantasie noch weiter freies Spiel laBt, kénnte man auch an 
die Umkehrung eines solchen Auflésungsprozesses denken, also an die Riick- 
bildung von Materie aus frei im Weltenraum strahlender Energie. Diese An- 
schauung ist aber vorliufig ein Phantasiegebilde, iiber welches erst ein Urteil 
gefallt werden kann, wenn unsere Erkenntnis tiber den Aufbau der Materie 
weiter fortgeschritten sein wird. 


2. Die Quellen der Sonnenwarme. 


Genaue Messungen der Warmemenge, welche die Sonne uns fortlaufend 
zustrahlt, kénnen erst seit wenigen Jahrzehnten ausgefiihrt werden. Dieser 
Zeitraum ist zu kurz, als daB man versuchen kénnte, aus diesen Messungen 
abzuleiten, ob die von der Sonne ausgestrahlte Warmemenge zeitlich kon- 
stant ist, oder ob sie mit der Zeit zu- oder abnimmt. Aber aus anderen Griinden 
miissen wir die Tatsache als feststehend anerkennen, daB die von der Sonne 
der Erde zugestrahlte Warmemenge fiir lange Zeiten unveranderlich geblieben 
und schon in friher Vergangenheit ungefahr ebenso groB wie jetzt gewesen 
ist. Vor allen Dingen sind es geologische Forschungen, die aus dem Schichten- 
aufbau der obersten Erdkruste zu der Annahme zwingen, da die Sonne fiir 
Millionen von Jahren in fast unverminderter Kraft auf die Erdoberflaiche 
gestrahlt haben mu8. Der Warmevorrat der Sonne ist demnach scheinbar 
unerschipflich. Eine der schwierigsten Fragen der kosmischen Naturlehre, 
eine Frage, deren Schwierigkeit man vor der Entdeckung des Gesetzes von 
der Erhaltung der Energie nicht kannte, ist die, wie dieser enorme Vorrat 
von Warme erhalten werde. So sind bisher auch alle Versuche, eine end- 
giiltige Antwort auf die Frage nach den Quellen der Sonnenwarme zu geben, 
erfolglos geblieben. Zwar sind zweifellos die einzelnen Theorien, die hier- 
iiber aufgestellt worden sind, wenigstens zum Teil an sich richtig, aber sie 
vermégen nur einen Bruchteil der von der Sonne abgegebenen Warme- 
menge zu erkliren. Die endgiiltige Lésung dieses Problems steht noch aus. 
Wir wollen jetzt die Betrachtungen, die dariiber angestellt sind, im einzelnen 
besprechen. ; 

Einfache Abkihlung. Wenn wir einen Korper stark erhitzen und 
dann frei sich selbst iiberlassen, so strahlt er die ihm mitgeteilte Warme 
allmablich nach allen Richtungen wieder aus. Kann vielleicht einfach auf 
diese Weise erklart werden, dai die Sonne dauernd Warme in den Welten- 
raum hinausstrahlt? Wenn ein heiSer Korper eine bestimmte Warmemenge 
ausstrahlt, so 14Bt sich berechnen, um wieviel seine Temperatur infolge der 
Warmeabgabe sinken mu8. Da wir die dauernd von der Sonne abgegebene 
Warmemenge kennen, Jat sich ausrechnen, um wieviel die Temperatur der 
Sonne infolge der Ausstrahlung jahrlich sinken miiBte. Wir finden etwa 
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2° C., wenn die spezifische Warme der Sonne gleich der des Wassers, und 4° 
bis 8° C., wenn sie gleich derjenigen der meisten Stoffe, die unsere Erde bilden, 
ist.. Eine so starke Temperaturabnahme findet aber unméglich statt. Die 
Sonne wiirde sich wenige Jahrtausende nach ihrer Entstehung véllig abge- 
kiihlt und aufgehért haben, Warme auszustrahlen. Einfache Abkihlung 
des Sonnenkérpers kann also die dauernde Warmeabgabe nicht binreichend 
erklaren, und wir miissen uns nach anderen Quellen der Sonnenenergie um- 
sehen. 

Verbrennung. Es ist natirlich, wenn es sich um Erzeugung von 
Warme handelt, an Verbrennung zu denken. Aber auch hier fihrt eine kurze 
Uberlegung zu der Erkenntnis, daB es unmdglich ist, anzunehmen, die Tem- 
peratur der Sonne werde, wie diejenige irdischer Feuer, durch die Verbrennung 
oder chemische Verbindung auf ihr befindlicher Stoffe erhalten. Nimmt 
man an, die Sonne bestande in ihrer ganzen Masse aus bester Kohle und 
aus Sauerstoff in dem Verhaltnis, daB eine vollstandige Verbrennung statt- 
finden kénnte, so lat sich berechnen, da8 die Verbrennung des ganzen 
Sonnenkorpers nur so viel Warme liefert, als von der Sonne gegenwartig in 
etwa 2000 Jahren ausgestrahlt wird. Also auch ein auf der Sonne ange- 
nommener Verbrennungsproze8 fiihrt zu viel zu kleinen Warmemengen, als 
daB er als Quelle der Sonnenenergie in Frage kame. 

Meteor-Theorie. Auf Grund des Satzes von der Aquivalenz von 
Warme und Arbeit hat man die Existenz einer anderen Warmequelle ver- 
mutet. Fiele nimlich aus bedeutender Héhe ein Kérper auf die Sonne, so 
wiirde sich der ganze, durch seine Masse und Geschwindigkeit reprasentierte 
Energievorrat in Warme verwandeln, und die so erzeugte Hitze miBte viel 
erdBer sein, als die aus der bloBen Verbrennung jenes fallenden Kérpers 
entstehende. Ein schon friiher erwahntes Beispiel dieser Art liefern die 
Sternschnuppen und die Aerolithe bei ihrem Durchgange durch unsere Atmo- 
sphare. Nun ist die Geschwindigkeit, mit welcher aus weiter Entfernung 
kommende Kérper auf die Sonne fallen, entsprechend der auBerordentlich 
viel gréBeren Masse der letzteren, ganz bedeutend gréBer als die irdische 
Fallgeschwindigkeit; sie betrigt mehr als 560 Kilometer in der Sekunde. 
Robert Mayer, der diese Theorie aufgestellt hat, nahm an, daB von den 
Milliarden in unserem Sonnensystem enthaltenen winzigen Kérpern fort- 
wahrend Tausende-auf die Sonne-stiirzen und in ihrem Sturze eine ausgiebige 
Quelle fiir die Sonnenwirme liefern. 

Indessen wiirde auch diese Quelle nicht hineaichen st die in Form von 
Warme von der Sonne fortdauernd abgegebene Energie zu ersetzen. Man 
hat namlich berechnet, da8 im Laufe eines Jahrhunderts mindestens eine 
unserer Erde gleiche Masse in die Sonne fallen miiS8te, um ihre Wairme zu 
erhalten. Diese Quantitat meteorischen Stoffes tibersteigt aber so weit jede 
Wahrscheinlichkeit, da8 man die Erginzung der Sonnenwairme nicht auf 
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solche Weise erklaren kann. Nur ein kleiner Bruchteil von den Meteoren, 
die den Raum durchfliegen oder um die Sonne laufen, kann auf sie fallen. 
Um dieses Gestirn zu erreichen, miBten sie aus dem Raume gerade auf 
es zu schieBen oder infolge einer durch die Planetenattraktion bewirkten 
Stérung ihrer Bahnen hineingeworfen werden. Waren die Meteore so haufig, 
als es diese Hypothese erfordert, so wiirde auch die Erde von ihnen itiber- 
schiittet werden, und zwar derart, daB ihre ganze Oberflache durch die in 
Warme umgesetzte lebendige Kraft erhitzt und alles Leben vollstindig zer- 
stort wiirde. Die Sonne mag also wohl zu einem lingst vergangenen Zeit- 
punkte einen groBen Betrag von Warme in dieser Weise bekommen haben 
und mag einen Teil auch jetzt noch so erhalten; aber es ist unméglich, dah 
ihr Warmeverlust fortwahrend auf diesem Wege ersetzt wird. 

Die Kontraktionstheorie. Man hat lange Zeit hindurch geglaubt, 
die Loésung der Frage nach der Erhaltung der Sonnenwarme in folgender 
Uberlegung gefunden zu haben: Da der Sonnenkorper im Abkiihlen begriffen 
ist, mu er sich zusammenziehen und zugleich dichter werden; durch solche 
Zusammenziehung wird Warme erzeugt, und es ist interessant zu untersuchen, 
ob hierdurch der ganze Wiarmeverlust ersetzt werden kann. Diese Theorie 
1aBt eine genaue mathematische Untersuchung zu und ist besonders deshalb 
so bestechend, weil sie, mit allen bekannten physikalischen Gesetzen tiber 
das Verhalten der Materie im Einklang stehend, sich von sicherer Grundlage 
aus rein rechnerisch aufbauen lat. Neben den friiher besprochenen, voll- 
standig unzureichenden Betrachtungen tiber die Quellen der Sonnenwarme 
ist diese Theorie die erste, die ernstlich in Betracht gezogen werden muB. 

Die Kontraktionstheorie ist zuerst von Helmholtz im Jahre 1854 auf- 
gestellt worden. Sie griindet sich auf die Knergieumsatze, welche in Gas- 
massen, die inneren Gravitationskraften unterworfen sind und nach au8en 
Warme ausstrahlen, stattfinden. Wegen der enorm hohen Temperatur im 
Innern der Sonne kann die Materie der Sonne als gasformig behandelt werden. 
Die Theorie iiber den Aufbau solcher Gaskugeln und tiber die Energieumsiatze 
in ihnen ist spater durch Lane (von 1869 an), durch Ritter (von 1878 an) 
und durch Lord Kelvin (1887) weiter ausgebaut worden. Eine ausfihrliche, 
erschépfende Behandlung des Problems solcher Gaskugeln wurde 1907 von 
Emden gegeben. 

Um verstehen zu kénnen, daf durch Kontraktion eines Himmelskorpers 
Warme erzeugt wird, miissen wir etwas weiter ausholen. Den gesamten 
Energieinhalt eines Korpers teilt man in zwei Teile, in seine kinetische 
Energie und in seine potentielle Energie. Als kinetische Energie be- 
zeichnet man den Teil der Energie, der durch die Bewegung der einzelnen 
Massenteilchen bedingt ist (lebendige Kraft), Auch den Warmeinhalt eines 
Gases kann man als kinetische Energie bezeichnen. Nach der kinetischen 
Gastheorie nimmt man an, da die einzelnen Molekiile eines Gases mit groBer 
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Geschwindigkeit nach allen Richtungen durcheinander schwirren. Die mitt- 
lere Geschwindigkeit der Molekiile ist ein MaB der Temperatur des Gases; 
ist die Geschwindigkeit groB, so ist die Temperatur hoch, ist sie klein, so 
ist die Temperatur niedrig. Der Warmeverlust eines Kérpers ist also eine Ab- 
nahme der Bewegung seiner Molekiile und kann demnach als Verlust kineti- 
scher Energie aufgefabt werden. Unter potentieller Energie eines Kérpers ver- 
steht man die durch die relative Lage der einzelnen Massenteilchen des Kérpers 
gegeneinander bedingte Energie. Infolge der Gravitation ziehen die einzelnen 
Massenteilchen einander an; sind zwei Teilchen nahe beieinander, so ziehen 
sie sich stark an, sind sie weiter voneinander entfernt, so ziehen sie sich weniger 
stark an, und der Unterschied der Anzichung in verschiedenen Entfernungen 
bedeutet einen Unterschied im Energieinhalt des aus den Massenteilchen be- 
stehenden Systems. Dieser Teil der Energie wird daher die Energie der 
Lage oder potentielle Energie genannt. Diese ist klein bei geringem Ab- 
stand und ero8 bei groBem Abstand der sich anziehenden Massenteilchen. 

Der Satz von der Erhaltung der Energie besagt, daB die Gesamtenergie 
eines Systems, d. h. die Summe aus kinetischer und potentieller Energie, 
konstant bleiben mu, wenn das System keine Energie nach auBen abgibt 
oder von auben empfainet. Ein Beispiel fiir diesen Energiesatz haben wir 
schon frither in der Keplerschen elliptischen Bewegung der Planeten und 
Kometen um die Sonne kennen gelernt. Man denke sich eine Bahn von sehr 
eroBer Exzentrizitat, also eine sehr lang gestreckte Ellipse. Im Perihel ist 
der Planet der Sonne nahe, seine potentielle Energie ist gering; dagegen ist 
aber seine Bahneeschwindigkeit, also seine kinetische Energie, gro’. Um- 
vekehrt im Aphel: hier ist der Abstand des Planeten von der Sonne groB; 
dementsprechend muB die kinetische Energie, also die Bahngeschwindigkeit 
des Planeten, gering sein, was ja auch tatsachlich der Fall ist. So wie hier 
in dem Fall der Keplerschen Bewegung fiir das aus zwei Kérpern bestehende 
System der Satz von der Erhaltung der Energie erftillt ist, mu8 er auch fiir 
ein aus beliebig vielen Massenteilchen bestehendes System erfiillt sein. Einen 
ausgedehnten Gasball kénnen wir als ein solches System auffassen. Wenn 
ein solecher Gasball sich zusammenzieht, werden die Abstinde der einzelnen 
Molekiile voneinander geringer, die potentielle Energie wird kleiner; es:mu8 
also die kinetische Energie der einzelnen Molekiile gréBer werden, was nichts 
anderes bedeutet, als da die Temperatur des Gases steigen muB. Durch 
Kontraktion wird also Warme erzeugt. 

Die genaue rechnerische Durchfiihrung dieser Theorie bietet nicht geringe 
Schwierigkeiten. Die Grundlage bilden die beiden physikalischen Grund- 
gesetze: erstens das Gravitationsgesetz und zweitens das Gasgesetz der 
idealen Gase. Das Gravitationsgesetz kommt darin zur Wirkung, daB 
die einzelnen Massenteilchen der Kugel sich gegenseitig anziehen; seine 
Anwendung ist vollsténdig cinwandfrei und bietet keine Schwierigkeiten. 
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Als Folge des Gravitationsgesetzes ist leicht verstindlich, daB eine aus Gas- 
massen bestehende Kugel, welche Warme ausstrahlt, sich auch notwendig 
kontrahieren muf. Denn wenn eine Schicht der Kugel Warme ausstrahlt, 
kithlt sie sich zunichst ein wenig ab; dadurch wird aber auch ihre Ex- 
pansionskraft oder ihr Druck geringer. Wahrend vorher der Druck gerade 
imstande war, der. Gravitationskraft, welche alle Teilehen nach der Mitte 
zusammenzuziehen strebt, das Gleichgewicht zu halten und zu verhindern, 
da8 eine Kontraktion stattfindet, hat jetzt die Gravitationskraft ein Uber- 
gewicht tiber die verminderte Expansionskraft und vermag eine Kontraktion 
herbeizufiithren. Aus dem Gravitationsgesetze folgt also ohne weiteres, 
daB Gasmassen hei Ausstrahlung von Wirme sich kontrahieren miissen. 
Das zweite physikalische Gesetz, das zur Durchfithrung der Kontraktions- 
theorie nétig ist, ist das Gasgesetz der idealen Gase. Es besagt, daB fiir 
ein Gas das Verhaltnis des inneren Druckes zu der Dichte proportional der 
absoluten Temperatur ist. Streng gilt es nur fiir Gase in sehr groBer Verdiin- 
nung, fiir ideale Gase; bei groBer Dichte sind Korrektionsglieder erforderlich. 
Die Anwendung dieses Gesetzes auf die Theorie des Aufbaues und der Kon- 
traktion von Gasmassen bietet jedoch betrachtliche Schwierigkeiten. Zunachst 
ist es fraglich, ob fiir Zustande, wie sie im Innern der Sonne herrschen, dies 
Gasgesetz noch gilt. Ja es ist sicher, daB unter irdischen Verhaltnissen fiir 
Materie von der Dichte unserer Sonne das Gesetz ohne Korrektionsglieder nicht 
mehr brauchbar ist. Nun hat man zwar in der Van der Waalsschen Zu- 
standsgleichung eine Beziehung zwischen Druck, Dichte und Temperatur, 
die, dem Gasgesetz fiir ideale Gase entsprechend, auch ftir Kérper bei groBen 
Dichten gilt; aber die Verwendung dieser Zustandsgleichung an Stelle des 
Gasgesetzes der idealen Gase ist bedenklich, weil man nicht sicher ist, ob seine 
nur fiir irdische Verhaltnisse erwiesene Giiltigkeit auf Verhaltnisse, wie sie 
auf der Sonne herrschen, tibertragen werden darf. So ist es zweifelhaft, ob 
man einen Vorteil gewinnt, wenn man diese komplizierte Zustandsgleichung 
an Stelle des einfachen Gasgesetzes verwendet, und die meisten Autoren haben 
daher auch bisher dayon abgesehen; eine erste brauchbare Naherung wird das 
einfache Gasgesetz doch stets liefern. Eine andere Schwierigkeit bei der An- 
wendung des Gasgesetzes liegt darin, dafs man die Natur der Stoffe, auf die es 
angewendet werden soll, wenigstens so weit kennen muB, dafs man das Mole- 
kulargewicht angeben kann. Unter Molekulargewicht eines Stoffes versteht 
man das auf das Wasserstoffatom als Einheit bezogene Gewicht der kleinsten 
Grundteilchen (Molekiile), aus denen man sich den Stoff zusammengesetzt 
denkt; das Molekulargewicht der uns auf der Erde zuganglichen Stoffe ist 
durch physikalische Methoden bestimmbar. Da wir aber das durchschnitt- 
liche Molekulargewicht der Stoffe, aus denen glie Sonne besteht, nicht kennen, 
miissen Werte in die Rechnungen eingefiihrt werden, die auf mehr. oder 
weniger unsicheren Annahmen beruhen. 
49% 
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Wie der Vorgang der Kontraktion einer Gaskugel sich abspielt, und 
welche Veranderungen von Druck, Dichte und Temperatur auftreten, ist im 
wesentlichen schon friiher von Ritter beschrieben, aber erschépfend erst 
von Emden dargelegt worden. Zuniichst war es wichtig, da8 Emden zeigte, 
da8 die Kontraktion gleichférmig erfolgen miisse. Betrachten wir die 
lings eines Radius der Kugel liegenden Massenteilchen: verktirzt sich der 
Radius durch Kontraktion, so mu’ man sich vorstellen, daB die einzelnen 
Massenteilchen, jedes an seiner Stelle, am Radius haften bleiben, daB also 
kein Wandern der Massenteilchen lings des Radius stattfindet. Eine der- 
artige Kontraktion bezeichnet man als gleichférmig. Wie sich nun Druck, 
Dichte und Temperatur eines jeden Massenteilchens bei einer gleichformigen 
Kontraktion verandern miissen, ist leicht einzusehen. Nehmen wir an, eine 
Gaskugel ziche sich auf die Halfte ihres anfanglichen Durchmessers zusammen. 
Die Entfernung jedes Teilchens vom Mittelpunkt geht dann auf die Halfte 
auriick, also wird das Gewicht jedes Teilchens auf das Vierfache steigen, weil 
nach dem Gravitationsgesetze die Anziehung mit abnehmender Entfernung 
quadratisch wichst. Betrachten wir jetzt eine diinne Kugelschale, so hat sich 
bei der Kontraktion das Gewicht der dariiber liegenden Massen auf das Vier- 
fache vereroBert, die Oberflache hat sich aber auf den vierten Teil verkleinert ; 
da innerhalb der Kugel auch jetzt iiberall Gleichgewicht bestehen soll, 
muB demnach das auf die Flacheneinheit wirkende Gewicht, der Druek, 
sechzehamal-gréBer geworden sein. Andererseits steigt bei gleichbleibender 
Masse die Dichte auf den achtfachen Betrag, wenn der Radius einer Kugel 
sich auf die Halfte zusammenzieht. Wenden wir jetzt das Gasgesetz an, 
nach welchem das Verhaltnis von Druck zu Dichte stets der Temperatur pro- 
portional ist, so folet, da die Temperatur jedes Teilchens auf das Doppelte 
gestiegen sein muB. Die Temperatur ciner sich zusammenziehenden Kugel 
steigert sich also in demselben Verhaltnis, als sich der Radius verkleinert. 
Diese Temperatursteigerung bedeutet den Energiegewinn durch die Kon- 
traktion. 

Ob nun bei einer Warme ausstrahlenden Kugel der Energiegewinn durch 
Kontraktion ganz zu einer Steigerung der Temperatur im Innern aufgewendet 
oder ob ein Teil des Energiegewinnes sofort als Warmestrahlung nach anBen 
abgegeben wird, hangt von der Natur der Gase ab, die man der Rechnung 
zugrunde legt. Bei einatomigen Gasen (z. B. Helium, Quecksilberdampf, 
dissoziierter Wasserstoff) wird genau die Hialfte des Energiegewinnes zu 
einer inneren Temperatursteigerung verwendet, die andere Halfte wird in 
Form von Warmestrahlung nach auBen abgefiihrt. Bei zweiatomigen 
Gasen (z. B. Luft, Wasserstoff) dient 5/, des Energiegewinnes zur inneren 
Temperatursteigerung, wahrend nur 1/, in Form von Wirme abgegeben werden 
kann. Bei dreiatomigen Gasen (z. B. Wasserdampf, Kohlensiure) wird der 
vesamte Knergiegewinn zur inneren Temperatursteigerung aufgewendet, und 
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nach aufen wird tiberhaupt keine Wiirme abgegeben. Wir sehen aus dieser 
Zusammenstellung, dai verschiedene Stoffe sich sehr verschieden  ver- 
halten, und daB hierdurch eine groBe Unsicherheit in die Theorie hinein- 
kommt. 

Nun zur praktischen Anwendung dieser Theorie auf unsere Sonne. Die 
Hauptschwierigkeit wird nach den obigen Darlegungen darin liegen, dab 
wir die Stoffe, aus denen der Sonnenball besteht, und ihr physikalisches 
Verhalten nicht kennen. Aber diese Schwierigkeit ist nicht so bedenklich, 
wie sie auf den ersten Blick erscheint. Denn im Sonneninnern herrschen so 
gewaltig hohe Temperaturen, da die chemisch und physikaliseh. kompli- 
zierten Verhaltnisse der Stoffe auf unserer Erde dort wesentlich einfacher 
sein werden. Die komplizierte Struktur, die wir bei Kérpern in festem, 
fliissigem und gasformigem Zustand unter irdischen Verhaltnissen kennen, 
kann bei solchen Temperaturen und bei so hohem Druck nicht mehr bestehen, 
und wir kénnen daher die Materie auf der Sonne im wesentlichen als nur aus 
einheitlichen, gleichwertigen kleinsten Bausteinen aufgebaut ansehen. 

Welche Energiemengen die Sonne gegenwartig in den Weltraum hinein- 
strahlt, kann aus der Energiemenge berechnet werden, welche wir auf der 
Erde von der Sonne zugestrahlt erhalten. Die uns zugestrahlte Warmemenge 
wird durch die Solarkonstante gemessen, tiber welche in dem Kapitel 
iiber die Sonne Naheres gesagt ist; sie gibt an, wieviel Warme in Gramm- 
kalorient) die Sonne in der Minute auf ein Quadratzentimeter der Erdober- 
flache zustrahlt. Nimmt man als runden Wert der Solarkonstante 2.0 an, 
so betragt die von der Sonne nach allen Seiten in den Weltraum abgegebene 
Warmemenge 3.41029 Grammkalorien pro Stunde. Soll nun diese gegen- 
wartig von der Sonne abgegebene Warme im Sinne der Kontraktionstheorie 
durch Zusammenziehung des Sonnenballes erginzt werden, so 1aé8t sich be- 
rechnen, um wieviel sich der Sonnenradius jaéhrlich verkleinern mtiBte. Diese 
Rechnung ist vielfach mit verschiedenen Annahmen tiber die Konstitution der 
Sonne durchgefiihrt worden und hat im wesentlichen zu iibereinstimmenden 
Resultaten gefiithrt. Emden findet, einen Aufbau der Sonne aus einatomiger 
Materie annehmend, was den tatsachlichen Verhaltnissen am besten ent- 
sprechen diirfte, daB der Sonnenradius sich jahrlich etwa um 50 Meter verrin- 
gern miBte, wenn die ausgestrahlte Energie durch Kontraktion ersetzt werden 
soll. Da, von der Erde aus geschen, einem Winkel von 1’’ eine Strecke von 
725 Kilometern auf der Sonnenoberflache entspricht, mite der scheinbare 
Sonnenradius sich erst in 14500 Jahren um 1” verkleinern. Diese Zusammen- 
schrumpfung des Sonnenballs ist viel zu gering, als daB sie durch direkte 
Messungen des scheinbaren Sonnendurchmessers bisher hatte festgestellt 
werden kénnen, und es ist aussichtslos, dab fas in naher Zukunft geschehen 


1) Kine Grammkalorie ist die Wiirmemenge, die nétig ist, um die Temperatur 
eines Gramms Wasser um 1° zu erbéhen. 
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kann. Die direkten astronomischen Messungen kénnen daher auf diese Weise 
nicht die Entscheidung treffen, ob durch die Kontraktionstheorie die richtige 
Quelle der Sonnenwarme gefunden ist. 
Aber die Kontraktionstheorie gestattet nicht nur, die gegenwartige 
Veranderung der Sonne zu berechnen, sondern auch den Zustand des Sonnen- 
balles bis in die weiteste Vergangenheit zuriickzuverfolgen. Insbesondere 
kénnen wir leicht den Gesamtbetrag der Warme berechnen, den die Kon- 
traktion der Sonne aus irgendeinem gegebenen Umfang erzeugen konnte. 
Dieser Betrag hat seine Grenze, so groB auch die Sonne im Anfang gewesen 
sein mag. Jeder aus unendlicher Entfernung herabfallende Kérper wiirde nur 
eine begrenzte Quantitét Warme erzeugen, ebenso wie er nur eine begrenzte 
Geschwindigkeit erlangen kénnte. Wenn man annimmt, daB die Sonne zu 
Anfang ein Nebelball von unendlich groBer Ausdehnung gewesen ist und 
sich allmahlich auf ihren jetzigen Umfang zusammengezogen hat, so laBt sich 
der gesamte Warmevorrat berechnen, der durch diesen KontraktionsprozeB frei 
wurde. Es ergibt sich diese Warmemenge zu etwa 7x 104° Grammkalorien. 
Dieser Warmevorrat wiirde die Ausstrahlung der Sonne in dem jetzt beob- 
achteten Betrage nur fiir etwa 12 Millionen Jahre unterhalten haben kénnen. 
Unter Benutzung anderer Grundlagen kann dieser Zeitraum auf etwa 20 
bis 25 Millionen Jahre vergréSert werden; linger als diese Zeit kann keines- 
falls die Sonne Warme in der jetzigen Starke gleichmaBig ausgestrahlt haben, 
falls sie keineanderen Energiequellen als die der Kontraktionzur Verfiigung hat. 
Hier ist der Punkt, wo die Kontraktionstheorie sich als ungentigend 
erweist. Wie lange mindestens die Sonne Warme ausgestrahlt haben muB, 
kann durch Betrachtungen tiber das Alter unserer Erde abgeschatzt werden, 
und es sind geologische und paliontologische Forschungen, die uns hier nahere 
Auskunft geben. Wiahrend der Bildung der ganzen geologischen Schichten- 
folee und der in ihr enthaltenen Lebewesen muB die Sonne in nahezu unver- 
minderter Kraft gestrahlt und der Erde Wirme gespendet haben. Die kurze 
Lebensfrist, welche die Kontraktionstheorie der Sonne génnt, ist nicht mit 
dem hohen Alter der Erde vereinbar. Es gibt eine Reihe verschiedener Wege, 
das Alter der Erde abzuschitzen. Aus dem Salzgehalt der Ozeane la8t sich 
das Alter der Ozeane abschitzen, und man ist zu dem Resultat gekommen, 
da die Ozeane auf der Erde schon seit etwa 100 Millionen Jahren bestehen. 
Das aus den Felsbildungen auf der Erde geschlossene Alter betragt ebenfalls 
wenigstens 100 Millionen Jahre. Zu sehr viel gréBeren Zeitraumen kommt 
man, wenn man die zur Entwicklung der Lebewesen notige Zeit abschatzt. 
Die zuverlassigsten Werte jedoch fiir das Alter der Erde erhalt man aus Un- 
tersuchungen tiber das radioaktive Verhalten der Minerale. Uran z. B. zer- 
fallt durch radioaktive Ausstrahlung, und die bekanntesten Zerfallsprodukte 
des Urans sind Radium, Blei und Helium. Aus den relativen Mengenverhilt- 
nissen, in welchen Radium, Blei und Helium in einem Uranerz enthalten 
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sind, kann man schlieBen, wie alt das Uranerz sein mu8. Das Alter solcher 
Minerale ist auf diese Weise zu einigen Hundert Millionen Jahren bestimmt 
worden; fiir einige der untersuchten Minerale ergab sich sogar ein Alter von 
ein bis zwei Milliarden Jahren. Die Warmeabgabe der Sonne kann fiir so 
groBe Zeitraume nicht durch die Kontraktionstheorie erklart werden, und 
wir miissen unabweislich zu dem SchluB kommen, da8 es neben der Kon- 
traktion noch andere Energiequellen auf der Sonne geben mu8, durch die die 
ausgestrahlte Warme erganzt wird. Aber die Kontraktionstheorie wird auch 
kiinftig ihre Berechtigung behalten, indem sie den Ursprung wenigstens eines 
Teiles der Sonnenwarme richtig zu erklaren vermag. 

Wie lange nach der Kontraktionstheorie die Sonne in Zukunft noch 
strahlen kann, 1aBt sich auch leicht berechnen. Bis die Sonne sich so weit 
verdichtet haben wird, dai ihre Dichte gleich der Erddichte geworden ist, 
wird so viel Warme frei, da der Bedarf an Ausstrahlung fiir rund 10 Millionen 
Jahre gedeckt ist, wenn die Ausstrahlung in gleicher Starke wie jetzt fort- 
dauern wiirde. 

Da die Kontraktionstheorie uns befahigt, den Zustand der Sonne in 
der Vergangenheit zu bestimmen und ihre Entwicklung zu verfolgen, ist 
sie von groBber Bedeutung fiir die Kosmogonie. Vor 100 Jahren mu8 der 
Durchmesser der Sonne um etwa 10 Kilometer gréBer gewesen sein. Kennen 
wir das Gesetz der Kontraktion, so vermégen wir die GréBe der Sonne fir 
jeden vergangenen Zeitpunkt zu bestimmen, ahnlich wie im Falle der auf- 
gezogenen Uhr die Hohe des Gewichtes an vorhergehenden Tagen berechnet 
werden kann. Wir kénnen so bis zu einer Zeit zuriickgehen, wo die Sonnen- 
kugel bis zur Merkurbahn reichte, dann bis zur Erdbahn, und schlieBlich 
bis dahin, wo sie den ganzen Raum ausfiillte, den das Sonnensystem jetzt 
einnimmt. Wir werden so durch RiickwartsschlieBen auf die Nebularhypo- 
these gefiihrt, die im folgenden Abschnitt ausfiihrlich beschrieben werden 
wird, und zwar auf eine Form derselben, welche der Laplaceschen Form 
sehr nahe kommt, nur mit dem Unterschiede, da8 jetzt unsere Schliisse 
auf Naturgesetzen beruhen, von denen jener groBe Mathematiker keine Kennt- 
nis hatte. 

Radioaktivitat. Als im Anfang dieses Jahrhunderts die radioaktiven 
Elemente und die von ihnen ausgehenden Strahlungen entdeckt wurden, 
lag der Gedanke nahe, die noch unbekannten Quellen der Sonnenwarme 
hierin zu suchen. Die radioaktiven Elemente sind Elemente, die einem zeit- 
lich gleichmaBig verlaufenden, selbsttitigen ZerfallsprozeB unterliegen. Als 
Zerfallsprodukte bilden sich neue Elemente, wihrend gleichzeitig dauernd 
Heliumatome abgegeben werden. So entsteht aus dem Uran nach verschie- 
denen Zwischenstufen das Radium; aus dem Radium bildet sich weiter nach 
mehreren Zwischenstufen schlieBlich ein Stoff, der nicht mehr radioaktiv 
ist und sowohl chemisch wie physikalisch dem bekannten Element Blei 
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so ahnlich ist, da% er nur schwer von richtigem Blei unterschieden werden 
kann. Der Zerfall erfolgt bei jedem radioaktiven Stoffe mit fester gleichbleiben- 
der Geschwindigkeit, und es ist auf keine Weise gelungen, diesen Vorgang zu 
beschleunigen oder zu verzégern. Auch bei den héchsten Temperaturen blieb 
die Geschwindigkeit des Zerfalles unverindert; ja theoretische Betrachtungen 
lassen es als zweifellos erscheinen, daf selbst fiir Temperaturen von der GréBen- 
ordnung, wie wir sie im Innern der Sonne annehmen miissen, der Zerfall im 
eleichen Tempo unverandert vor sich geht. 

Der Zerfall der radioaktiven Elemente ist von einer bedeutenden Warme- 
abgabe begleitet, wodurch eine Warmequelle vorhanden ist, die so lange 
Wiarme liefert, bis das radioaktive Element vollstandig aufgezehrt ist. Wenn 
also auf der Sonne radioaktive Stoffe vorhanden sind, so wiirden diese der 
Sonne dauernd Energie zufiihren, wodurch die von der Sonne ausgestrahlte 
Energie wenigstens zum Teil ersetzt werden kénnte. Noch ist es nicht ge- 
lungen, radioaktive Stoffe auf der Sonne nachzuweisen. Die Tatsache, daS 
Helium in gréBerer Menge auf der Sonne vorhanden ist, kénnte méglicher- 
weise mit jetziger oder fritherer Radioaktivitat auf der Sonne zusammen- 
hiangen, da ja, wie erwahnt, der radioaktive Zerfall stets mit der Abgabe von 
Heliumatomen aus dem zerfallenden radioaktiven Element verbunden ist. 
Aber entscheidend laBt sich die Frage, ob radioaktive Prozesse in dem Energie- 
ersatz der Sonne eine Rolle spielen oder nicht, zurzeit nicht beantworten; 
die Hypothese schwebt in der Luft und kann durch Beobachtungen weder 
gestiitzt noch widerlegt werden. 

Das bekannteste radioaktive Element ist das Radium; wir wollen als 
Beispiel ausrechnen, wieviel Radium auf der Sonne vorhanden sein miiBte, 
damit die gesamte von der Sonne ausgestrahlte Energie durch die freiwerdende 
Zerfallswirme des Radiums gedeckt wird. Ein Gramm Radium gibt durch 
seinen Zerfall fortlaufend 122 Grammkalorien pro Stunde ab. Die von der 
Sonne in den Weltenraum ausgestrahlte Energie betraigt, wenn man als 
Solarkonstante den Wert 2.0 zugrunde legt, 3.41029 Grammkalorien pro 
Stunde. Die Sonnenmasse betragt 1.94103 Gramm. Aus diesen Zahlen 
folgt, daB nur 1.4x10~° Teile der Sonnenmasse aus Radium bestehen 
miBten, damit der gesamte Energiebedarf der Sonne gedeckt wird. In 
einem Kilogramm der Sonnenmasse brauchten nur 1.4 Milligramm Radium 
enthalten zu sein. Das ist ein so geringer Betrag, daB wir sein Vorhandensein 
wohl fiir méglich halten kénnten. Eine uniiberwindliche Schwierigkeit tritt 
aber auf, wenn wir jetzt die Zeit betrachten, fiir welche diese Warmeabgabe 
des Radiums andauert. Der radioaktive Stoff zehrt sich bei dem Zerfall 
auf, und dementsprechend klingt die radioaktive Strahlung mit der Zeit ab. 
Die Lebensdauer eines radioaktiven Stoffes mi8t man durch die ,,Halb- 
wertzeit‘‘, welche angibt, nach welcher Zeit die Ausstrahlung einer bestimmten 
Menge eines radioaktiven Praparates auf die Halfte gesunken ist. Die Halb- 
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wertzeit des Radiums betrigt 1750 Jahre; die freiwerdende Zerfallswirme 
einer bestimmten Menge Radiums ist also nach 1750 Jahren auf die Halfte, 
nach 3500 Jahren auf ein Viertel und so fort sehr bald bis auf einen verschwin- 
denden Bruchteil herabgesunken. Diese Zeitriume sind so gering, daB sie 
gegentiber den Zeitraumen, die wir fiir die Dauer der Sonnenstrahlung an- 
nehmen miissen, tiberhaupt keine Rolle spielen. Es wird dadurch die Annahme, 
daB Radium einen betrachtlichen Teil der Sonnenwirme liefern kénnte, 
hinfallig. 

Als weiteres Beispiel wollen wir die Energiebilanz fiir das Uran auf- 
stellen. Ein Gramm Uran liefert bei seinem Zerfall 8x 107° Grammkalorien 
pro Stunde. Das ist so wenig, daB, selbst wenn die ganze Sonne nur aus 
Uran bestande, der laufende Energiebedarf der Sonne durch die Zerfalls- 
warme des Urans nicht gedeckt werden kénnte; es wiirde gerade nur die Halfte 
der von der Sonne ausgestrahlten Energie geliefert werden. Die Halbwertzeit 
des Urans betragt 510° Jahre; die Lebensdauer des Urans wiirde demnach 
fiir die Zeitraume, deren wir bei der Anwendung auf die Sonne bediirfen, 
ausreichend sein. Wir haben also tm Uran einen Stoff, der sehr viel langere 
Lebensdauer als das Radium hat, aber daftir sehr viel geringere Warme- 
mengen liefert. Ein weiteres bekanntes radioaktives Element ist das Thorium; 
die von ihm abgegebene Warmemenge betragt ungefihr ein Drittel der des 
Urans, wahrend seine Lebensdauer etwa dreimal so groB ist als die des Urans. 

Die betrachteten radioaktiven Elemente sind demnach nicht fahig, als 
Quellen der Sonnenenergie eine wesentliche Rolle zu spielen. Radium nicht, 
weil seine Lebensdauer zu gering ist, Uran und Thorium nicht, weil die ge- 
lieferten Energiemengen zu klein sind. Es ist aber nicht ausgeschlossen, daB 
es andere radioaktive Substanzen gibt, die als Energiequelle der Sonne von 
Bedeutung sind. 

Neben den radioaktiven Zerfallsprozessen im engeren Sinne kann man 
auch an einen allgemeinen Zerfall der Materie als Energiequelle denken. 
Nach den neueren Anschauungen der theoretischen Physik tiber die Kon- 
stitution der Materie mu jeder Zerfall von Materie mit Energiegewinn in 
irgend einer Form verbunden sein. Materie ist identisch mit Energie. Es 
laBt sich der Energiegehalt einer bestimmten Masse von Materie, z. B. eines 
Gramms, genau zahlenmabig berechnen. Man kommt dabei zu ganz gewaltig 
hohen Energiebetragen, die frei werden miiBten, falls die Materie sich auflést. 
Zwar hat man unter irdischen Verhaltnissen eine solche Auflésung noch nicht 
beobachten kénnen; es ist aber moglich, daB die hohen Temperaturen und 
Drucke im Innern des Sonnenkérpers eine solche allgemeine Auflésung der 
Materie und Umwandlung in Energie begiinstigen. Damit wiirde eine Energie- 
quelle erschlossen sein, deren Ergiebigkeit schier unerschdpflich ist; die Auf- 
lésung von nur 1 Prozent der Sonnenmasse wiirde geniigend Energie liefern, 
um die Ausstrahlung in der jetzigen Starke fiir 150 Milliarden Jahre zu unter- 


778 LV. Stellarastronomie. 


halten. Es mu8 der Zukunft vorbehalten bleiben, diesen Gedanken zu be- 
statigen oder zu widerlegen. 

Die Anschauungen tiber die Erdwirme sind in ahnlicher Weise wie die 
iiber die Sonnenwirme durch die Entdeckung der radioaktiven Substanzen 
beeinflu8t worden. Wahrend man friiher einer allmahlichen Abkihlung der 
Erde, eventuell verringert durch langsame Kontraktion, sicher zu sein glaubte 
und iiberzeugt war, daB das Erdinnere glithend fliissig sei, sieht man jetzt, 
daB ein geringer Radiumgehalt den langsamen Abflu8 der Warme aus dem 
Erdinnern nach auBen auf undenkliche Zeiten hinaus wett machen kann. 
Ebenso lange kann sich dann das Erdinnere auf einer mabigen, vielleicht jetzt 
noch herrschenden Temperatur gehalten haben, und die Existenz des Lebens 
auf der Erde scheint mehr an die Lebensdauer der Sonne als an irdische 
Vorgainge gebunden. 


3. Die Nebularhypothese. 


Wir haben in den beiden letzten Abschnitten die fortlaufenden Ver- 
ainderungen kennen gelernt, denen die Sonne und alle Warme ausstrahlenden 
Himmelskérper unterworfen sind. Es ist die moderne Energielehre, ins- 
besondere der Satz von der Erhaltung der Energie, der das Fundament fiir diese 
Betrachtungen lieferte. Die Tatsache, daB die Sonne tagaus, tagein in unver- 
anderter Stirke eine groBe Menge Energie in den Weltenraum ausstrahlt, 
bedingt Energieumsitze im Innern des Sonnenballes, die eine fortlaufende 
Veranderung im inneren Aufbau zur Folge haben miissen. Nur gesicherte 
physikalische Gesetze fiihren also, ohne daB freie Hypothesen nétig waren, 
zu dem unabweisbaren Schlub, da die Himmelskérper nicht immer in dem- 
selben Zustande bestanden haben kénnen und ewig weiter bestehen werden, 
sondern da8 eine kosmogonische Weiterentwicklung dauernd vor sich gehen 
muB. Ja wir haben bei der Besprechung der Kontraktionstheorie sogar 
vesehen, wie dieser EntwicklungsprozeB gestaltet sein mu8: Ein weit aus- 
eedehnter diinner Nebelball mu sich allmahlich zusammenziehen, er mu 
dichter und kleiner werden, bis er ihnlich wie unsere Sonne zu einer dichten 
heiBglitihenden Kugel zusammengeschrumpft ist. Das ist aber gerade die 
Vorstellung, die der altbekannten Nebularhypothese als Hauptidee zu- 
erunde liegt. Der Forscher, der heute, auf dem sicheren Boden physikalischer 
Gesetze aufbauend, ein Bild tiber die Entwicklung von Weltkérpern und 
die Bildung von Planetensystemen zu gewinnen versucht, wird auch jetzt 
noch auf die alten Anschauungen gefiihrt, die sich die Begriinder der Nebular- 
hypothese, Kant und Laplace, in genialer Einsicht gebildet haben, ohne die 
dazu fithrenden physikalischen Gesetze zu kennen. Die Ansichten von Kant 
und Laplace sind zwar im einzelnen modifiziert worden, die groBe Grund- 
idee ist aber geblieben; durch den Fortschritt der physikalischen Erkenntnis 
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wurde sie schrittweise bestatigt und ihr eine wissenschaftlich festere Basis 
gegeben. Einzig in der Geschichte der Naturwissenschaft steht es da, wie 
diese Theorie sich durch fast zwei Jahrhunderte mit nur geringen Anderungen 
halten konnte, wahrend die in enger Beziehung dazu stehenden physikalischen 
Theorien gerade in dieser Zeit gewaltige Wandlungen durchgemacht haben. 
Wir wollen im folgenden in geschichtlicher Reihenfolge die Arbeiten der 
Manner betrachten, die an dem Ausbau der Nebularhypothese verdienstvollen 
Anteil haben. 

Kantsche Hypothese. Vom rein wissenschaftlichen Standpunkte aus 
hat Kant das erste Anrecht darauf, als Urheber der Nebularhypothese be- 
trachtet zu werden, da er seine Untersuchungen auf die wirklichen Verhalt- 
nisse im Sonnensystem und auf die Newtonsche Theorie der gegenseitigen 
Anziehung aller Materie griindete. Seine Schliisse sind kurz die folgenden. 
Bei der Untersuchung des Sonnensystems drangen sich unserer Betrachtung 
zwei bemerkenswerte Eigentiimlichkeiten auf. Die eine ist, da sechs Planeten 
und neun Satelliten (so viele waren damals bekannt) sich in Kreisen um die 
Sonne bewegen, nicht allein in derselben Richtung, wie sich die Sonne selbst 
um ihre Achse dreht, sondern auch nahezu in der gleichen Ebene. Dieser 
Grundzug in der Bewegung so vieler Kérper kann, nach aller verniinftigen 
Beurteilung, nicht rein zufallig sein; wir miissen vielmehr glauben, da8 er 
einer bestimmten Ursache zuzuschreiben ist, die anfanglich auf alle Planeten 
einwirkte., 

Hine andere Eigentiimlichkeit ist, da®B wir die Raumc, in denen dic 
Planeten kreisen, leer oder so gut wie leer finden; denn wenn auch irgend- 
welche Materie in ihnen enthalten sein sollte, so ist diese doch jedenfalls so 
diinn und fein, daB sie keinen Einflu8 auf die Bewegungen der Planeten 
ausiibt. Es besteht also heute zwischen ihnen keine stoffliche Verbindung 
irgendwelcher Art, durch welche sie in ihre gemeinsame Bewegungsrichtung 
vezwungen worden sein kénnten. Wie kénnen wir nun diese Gleichartigkeit 
der Bewegung mit dem Fehlen jeder materiellen Verbindung in Kinklang 
bringen? Die natiirlichste Erklarung ist, anzunchmen, da8 friiher einmal eine 
solche Verbindung existierte, welche die von uns beobachtete Gleichsinnigkeit 
der Bewegung hervorbrachte, daB namlich die Bestandteile der Planeten 
ehemals den ganzen zwischen ihnen liegenden Raum ausfiillten. ,,lch nehme 
an‘‘, sagt Kant, ,,daB alle Materien, daraus die Kugeln, die zu unserer Sonnen- 
welt gehiren, alle Planeten und Kometen bestehen, im Anfange aller Dinge, 
in ihren elementarischen Grundstoff aufgelést, den ganzen Raum des Welt- 
vebiudes erfiillt haben, darin jetzt diese gebildeten Kérper herumlaufen.* 
Es waren keine festen Gestaltungen in diesem Chaos, da-die Bildung der 
einzelnen Kérper durch die gegenseitige Anzichung der Teilchen der Materie 
erst spiter erfolete. ,,Allein die Verschiedenheit in den Gattungen 
der Elemente tragt zu der Regung der Natur und zur Bildung des Chaos 
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das vornehmste bei, als wodurch die Ruhe, die bei einer allgemeinen Gleich- 
heit unter den zerstreuten Elementen herrschen wiirde, gehoben und das Chaos 
in den Punkten der stirker anziechenden Partikeln sich zu bilden anfangt.“ 
Es entstehen so um den starkst anziehenden Korper, die zukiinftige Sonne, 
Massenansammlungen, indem sich Teilchen von allen Richtungen her nach 
ihm bewegen. Diese Teilchen, welche eigentlich geradlinige, auf den sich 
bildenden Zentralkérper hinzielende Bahnen beschreiben miiBten, werden 
aber nach Kant zum Teil durch die Elastizitit der dazwischen liegenden 
Materie, zum Teil durch ZusammenstéBe mit anderen Teilchen von ihrem 
veradlinigen Wege abgelenkt und beschreiben nun in allen moglichen Rich- 
tungen Kurven um den Zentralkérper, soweit sie nicht in ihn sttirzen und 
hierdurch eine Rotation desselben erzeugen. Zwischen den in allen Rich- 
tungen und Bahnlagen sich um die Sonne bewegenden Teilchen werden aber 
so lange ZusammenstéB8e stattfinden und Teilchen sich vereinigen, bis schlieB- 
lich nur einige wenige, groBere Kérper, die Planeten, tibrig sind, die nun in 
ein und derselben Richtung und in nahezu derselben Ebene die Sonne um- 
kreisen. Die Planeten erhalten dann auf die gleiche Weise, wie oben die 
Sonne, eine Achsenrotation, und auch die Bildung ihrer Monde geht so vor 
sich, wie die Bildung der Planeten. 

Priifen wir das Resultat dieser nur in groben Grundziigen hier wieder- 
vevebenen Hypothese nach dem heutigen Stande der Wissenschaft, so sehen 
wir leicht, da alle so geformten Korper gegen einen gemeinsamen Mittel- 
punkt gezogen werden wiirden, und da wir dann nicht, wie im Sonnen- 
system, eine Anzahl von Kérpern hatten, sondern eine einzige, aus der Ver- 
einigung aller gebildete Sonne. Denn bei dem Versuch, zu zeigen, wie die 
kleineren Massen dazu kamen, sich um die gréeren in kreisrunden Bahnen 
zu bewegen, erweist sich Kants SchluB8weise als ungentigend. Er scheint 
zu denken, daB die Rotationsbewegung indirekt durch die repulsiven oder 
elastischen Krafte erzeugt werden kénne, welche unter den diinneren Massen 
der sich verdichtenden Materie tatig seien, und welche eine wirbelnde Be- 
wegung verursachen miissen. Die Gesetze der Mechanik lehren aber, dai 
die Summe der Rotationsbewegungen in einem System nie durch die wechsel- 
seitige Kinwirkung seiner einzelnen Teile vergroSert oder verringert werden 
kann, so dab also die gegenwirtigen Rotationsbewegungen der Sonne und 
der Planeten aquivalent denen sein miissen, welche sie von Anfang an hatten. 

Herschels Hypothese. Es ist merkwiirdig, daB der Gedanke der 
allmihlichen Umwandlung der Nebelflecke in Sterne sich Herschel nicht 
durch die Verhaltnisse des Sonnensystems aufgedringt zu haben scheint, 
sondern durch die Beobachtung der Nebelflecke selbst. Viele dieser Koérper 
schienen ihm aus ungeheuren Massen phosphoreszierenden Dampfes oder 
Dunstes zusammengesetzt zu sein, und er vermutete, daB sich diese Massen 
allmahlich verdichten miiBten, jede um ihren eigenen Mittelpunkt, beziehungs- 
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weise um jhre dichtesten Teile, bis sie endlich in einen Stern oder einen Stern- 
haufen verwandelt waren. Bei der Klassifizierung der zahlreichen Nebel- 
flecke, die er entdeckte, glaubte er jede Phase dieses Prozesses vor Augen 
zu haben. Da waren die groBen schwachen, verschwommenen Nebelflecke, 
worin der VerdichtungsprozeB kaum begonnen hatte; ferner die kleineren, 
helleren, welche sich so weit verdichtet hatten, daB ihre inneren Teile schon 
anfingen, Sterne zu bilden; wieder andere, welche schon Sterne aufwiesen, 
und endlich Sternhaufen, bei denen die Verdichtung schon vollstandig erfolet 
war. Wie Laplace bemerkte, verfolgte Herschel die Verdichtung der Nebel- 
flecke etwa in derselben Weise, wie wir in einem Walde das Wachstum der 
Baume an den Staimmen verschiedenen Alters studieren kénnen, die der 
Wald gleichzeitig birgt. 

Laplaces Ansichten tiber die Nebulartheorie. Laplace kam zu 
seiner Nebularhypothese durch ahnliche Betrachtungen, wie Kant sie vierzig 
Jahre frither ausgesprochen hatte, und zwar wurde er wohl ebenso wie dieser 
durch Buffons Histoire Naturelle dazu veranlaBt. Die merkwiirdige Uber- 
cinstimmung der Planeten-Rotationen und -Revolutionen, die geringen Nei- 
gungen und Exzentrizitaten der Planetenbahnen konnten nicht das Ergebnis 
des bloBen Zufalls sein, und so suchte er nach ihrer wahrscheinlichen Ursache. 
Nach seinem Dafiirhalten konnte diese nichts anderes sein, als dierotierende, 
elihende Sonnenatmosphare, die einst den ganzen Raum ausfiillte, den 
die Planeten jetzt innshaben. Laplace beginnt nicht, wie Kant, mit dem 
Chaos, aus welchem sich durch das Spiel anziehender und abstoBender Krafte 
langsam eine Ordnung herausbildete, sondern mit der Sonne, die von dieser 
ungeheuren feurigen Atmosphare umgeben gewesen sei, und welche einem 
entfernten Beobachter denselben Anblick geboten habe, den uns jetzt viele 
regelmaiBige Nebelflecke mit zentraler Verdichtung zeigen. Da er aus der 
Mechanik wuBte, da die Summe aller Rotationsbewegungen, welche das 
Planetensystem jetzt aufweist, von Anfang an vorhanden gewesen sein muB, 
nahm er an, da die ausgedehnte neblige Masse, die die Sonne und ihre At- 
mosphare bildete, eine langsame Achsendrehung gehabt habe. Die gliihende 
Masse kiihlte sich durch Ausstrahlung in den Weltraum langsam ab und 
verdichtete sich wihrend dieses Prozesses allmahlich. Je mehr sie zusammen- 
schrumpfte, desto mehr muBte nach einem Fundamentalgesetze der Mechanik 
die Geschwindigkeit ihrer Rotation zunehmen, so da eine Zeit kam, wo an 
der auBeren Grenze der Masse die durch die Rotation hervorgerufene Zen- 
trifugalkraft der vom Mittelpunkte ausgehenden Anziehungskraft das Gleich- 
gewicht hielt. Dann lésten sich diese auBeren Teile ab, kreisten aber weiter 
um die Hauptmasse herum, zerstreuten sich auf ihrer Bahn und bildeten 
einen Kreisring. Die gegenseitige Reibung der Teilchen eines jeden Ringes 
hat nun die Bewegung der einen beschleunigt, der anderen verzégert, bis 
sie schlieBlich alle dieselbe Winkelgeschwindigkeit hatten, der Ring also wie 
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ein fester, zusammenhangender Kérper rotierte. Inzwischen hat sich der 
Zentralkérper weiter verdichtet, so da abermals die Zentrifugalkraft an 
der aéuBeren Schicht mit der Schwerkraft ins Gleichgewicht kam und der 
oben geschilderte ProzeB sich zum zweiten Male wiederholte, usw. So war 
die Sonne endlich, anstatt von einer alles fiillenden Atmosphare, von einer 
Reihe konzentrischer und rotierender glithender Gas- oder Dampfringe 
umgeben. 

Was wurde nun aus diesen Ringen? Bei der Abkithlung kondensierten 
sich die dichteren Teile zuerst, und der Ring bestand dann aus einer teils 
festen, teils dampfartigen Masse, wobei die feste Masse auf Kosten der anderen 
bestandig an Quantitét gewann. Ware der Ring vollkommen gleichférmig, 
so wiirde der VerdichtungsprozeB in gleicher Weise an seinem ganzen Um- 
fange stattfinden, und der Ring wiirde entweder als wirklich fester Ring 
fortbestehen bleiben, oder er wiirde in eine Gruppe von Planeten zerfallen, 
ihnlich wie die zwischen Mars und Jupiter. Es ist jedoch zu erwarten, daB 
im allgemeinen einzelne Teile dichter sind als die anderen, so da der Ring 
nach und nach in einige gréBere Teile zerfallt, welche fortfahren, sich um 
die Sonne zu bewegen. Ist einer dieser Teile aber so groB, daB er durch seine 
Anziehung nach und nach die anderen Teile mit sich vereinigt, so bleibt 
schlieBlich ein Planet tibrig, der aus einem ziemlich dichten Kern und einer 
ungeheuren Atmosphare gliihenden Dampfes besteht. Die Rotation dieses 
Korpers muB in gleichem Sinne wie die Umdrehung des Ringes erfolgen, da 
der Ring wie ein kompakter Kérper rotierte, also die 4uBeren Teile in schnellerer 
Bewegung waren als die inneren. Der von seiner gliihenden Atmosphire 
umgebene Planet wird deshalb rotieren und im kleinen ein Abbild der von 
ihrer Atmosphire umgebenen Sonne darstellen, von welcher unsere Betrach- 
tung ausging. In gleicher Weise, wie die Sonnenatmosphare sich nach und 
nach in Ringe verwandelte und diese Ringe sich allmahlich zu Planeten 
verdichteten, werden auch die Planetenatmospharen bei geniigender Aus- 
dehnung Ringe und diese Ringe wiederum Satelliten bilden. Bei dem Planeten 
Saturn war indessen einer der Ringe so gleichmabig beschaffen, daB sich seine 
Teile ohne Trennung kondensieren konnten, und auf diese Weise sind die 
Saturnringe entstanden. 

Da es unter den Bestandteilen der Sonnenatmosphare auch so diinne 
und fliichtige Stoffe gibt; daB sie sich nicht zu einem Ringe oder zu einem 
Planeten vereinigen kénnen, so miissen sie fort und fort um die Sonne kreisen 
und eine ahnliche Erscheinung wie die des Zodiakallichtes hervorrufen. Der 
Bewegung der Planeten setzen diese Stoffe keinen merkbaren Widerstand ent- 
gegen, nicht allein wegen ihrer auBerordentlichen Feinheit, sondern auch weil 
ihre Bewegungsrichtung ganz dieselbe ist. 

Die Kometen hielt Laplace fir kleine, von Sonnensystem zu Sonnen- 
system irrende Nebel, welche sich durch Kondensation der im Weltraume 
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ausgebreiteten nebligen Materie bilden. Kommen sie von irgendwelcher 
Seite in die Attraktionssphare der Sonne, so zwingt diese sie in elliptische 
oder hyperbolische Bahnen von allen méglichen Neigungen und Exzentri- 
zitaten. 

Dies ist inihren Grundziigen die bertthmte Nebularhypothese von Laplace, 
die in der Tat in groBen Ziigen eine Erkliérung fiir folgende beobachtete 
Erscheinungen gibt: 

1. Bewegung aller Planeten in nahezu derselben Ebene; 

2. geringe Exzentrizitat der Bahnen; 

3. gleicher Sinn der Bewegungsrichtung fiir alle Revolutionen und Ro- 

tationen im Sonnensystem. 

Einwirfe gegen die Laplacesche Theorie. Obwohl die Laplacesche 
Form der Nebularhypothese die mechanischen Eigentiimlichkeiten des Sonnen- 
systems gut zu erklaren scheint, hat sich doch gezeigt, daB sie in gewissen 
Teilen sowohl mit den Gesetzen der Mechanik, als auch mit einzelnen be- 
obachteten Tatsachen in Widerspruch steht. Es sind deshalb von Gelehrten 
wie Haye, Roche, Darwin u. a. Verbesserungen oder Erweiterungen der 
Hypothese angegeben worden, durch welche jene Widerspriiche zum Teil 
aufgehoben werden. Wenn es nun hier auch zu weit fiihren wiirde, diese 
Versuche einzeln und in der fiir ihre Begriindung notwendigen Ausfiihrlich- 
keit darzustellen, so soll doch wenigstens auf dieselben aufmerksam gemacht 
werden. 

Einer der schwierigsten Punkte der ganzen Hypothese ist die Abtrennung 
der Materie vom rotierenden, urspriinglichen Nebelball und die Entstehung 
der Planeten aus dieser abgetrennten Materie. In der Art, wie Laplace sich 
diesen Vorgang dachte, ist er nach Newcombs Ansicht nicht méglich; die ein- 
zelnen, abgetrennten Teilchen muften sich namlich auf jeden Fall nach den 
Keplerschen Gesetzen um die tibrig bleibende retierende Nebelmasse bewegen. 
Es ist aber mechanisch sehr schwer denkbar, daB sich aus einem solchen 
Schwarme eine koharente Masse, der Laplacesche kompakte Ring, bilden 
sollte. Auch der einzige der Beobachtung zugingliche Fall eines derartigen 
Gebildes, der Saturnring, spricht dagegen, da die einzelnen Partikeln des- 
selben, wie wir friiher sahen, sich nach den Keplerschen Gesetzen um. den 
Saturn bewegen und der Ring kein kompaktes Gebilde ist. Nun kinnte man 
aber annehmen, da sich aus dieser ringformigen Ansammlung von Partikeln 
die Planeten gebildet hitten; aber die so entstandenen Planeten miiBten eine 
riicklaufige Rotation haben, da nach den Keplerschen Gesetzen die Teilchen 
der Innenseite des Ringes eine gréBere lineare Geschwindigkeit haben, als 
die der AuBenseite. 

Noch eine weitere Einwendung gegen digsen Teil der Kosmogonie hat 
Newcomb gemacht. Gema8 der Laplaceschen Theorie nimmt man an, da 
sich die a4uBeren Planeten zuerst gebildet haben. Als sich namlich die Zen- 
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trifugal- und die Zentripetalkraft an der auBeren Grenze der rotierenden 
Masse das Gleichgewicht hielten, trennten sich nach Laplace die auBeren 
Teile von den itbrigen, welche fortfuhren, gegen die Mitte zu gravitieren. 
Waren die Planetenringe in der Tat so entstanden, so miiBte sich nach Ab- 
lésung jedes Ringes die Atmosphire beinahe um die Halfte ihres Durch- 
messers verringert haben, ehe sich ein neuer bilden konnte; denn wir wissen, 
daB jeder folgende Planet im allgemeinen nahezu doppelt so weit von der 
Sonne entfernt ist als der nachstinnere. Weil jedoch zwischen Dampfteilen 
keine Kohasion besteht, ware eine solche Ablésung ungeheurer Massen von 
den auBeren Schichten der rotierenden Masse unméglich. In dem Augen- 
blick, wo die Krafte sich gegenseitig aufheben, wiirden vielmehr die auberen 
Teile der Masse aufhéren, gegen die Sonne zu gravitieren und sich teilweise 
von den angrenzenden Teilen absondern; dann wiirden sich diese ablésen usw. 
Die Lostrennung von Materie von den auBeren Schichten ware also eine fort- 
wahrende, und statt einer Anzahl getrennter Ringe wiirde eine flache, aus un- 
zahligen zusammenhangenden Ringen bestehende Scheibe entstanden sein. 

Eine weitere Schwierigkeit ist die folgende: Wenn man sich die Ver- 
bindungslinie eines Massenteilchens eines mechanischen Systems mit dem 
Schwerpunkte des ganzen Systems denkt, so tiberstreicht diese Verbindungs- 
linie in der Zeiteinheit eine gewisse Flache, welche die Flachengeschwindig- 
keit dieses Massenteilchens heiBt. Ein Grundsatz der Mechanik lehrt, dab 
die Summe der Flachengeschwindigkeiten aller Teilchen eines sich selbst 
iiberlassenen Systems fiir alle Zeiten unverandert bleibt. Rechnet man nun 
die Summe der Flaichengeschwindigkeiten fiir einen homogenen Gasball aus, 
der die Masse der Sonne hat, sich bis zur Neptunbahn erstreckt und wie 
Neptun in 165 Jahren einmal umliuft, so findet man, daB die Summe der 
Tlachengeschwindigkeiten aller Teilchen dieses Gasballes weit groBer ist, 
als die Summe der Flachengeschwindigkeiten aller Kérper des Sonnensystems 
in seinem jetzigen Zustand. 

Aber auch einige Beobachtungstatsachen befinden sich mit der urspriing- 
lichen Laplaceschen Hypothese in Widerspruch. Hier sind in erster Linie 
die Riicklaufigkeit und die starken Bahnneigungen der Monde des Uranus, 
des Neptun und der zuletzt entdeckten des Jupiter und des Saturn zu nennen, 
anormale Falle, welche bis zum heutigen Tage mittels dieser Kosmogonie 
ihre Erklarung nicht gefunden haben. 

Indessen steht es trotz aller dieser Einwainde um die Laplacesche Theorie 
doch nicht so schlimm, wie es scheinen kénnte. Der groBe Mathematiker 
Poincaré kommt in seinem letzten Werke ,,Lecons sur les hypothéses cosmo- 
goniques** zu dem Schlusse, daB die Laplacesche Theorie nach geringen 
Abanderungen noch immer die beste von allen ist. Der aus den Flachen- 
geschwindigkeiten entspringenden Schwierigkeit entgeht man, wenn man 
den Sonnenball von Anfang an nicht als homogen, sondern mit sehr starker 
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zentraler Kondensation annimmt, so daB nur etwa ein DreiBigstel der ganzen 
Sonnenmasse als eine Art Atmosphiare tiber den Raum des Planetensystems 
zerstreut ist. Das gewissermaBen stoBweise erfolgende Ablésen der Planeten, 
an dem Newcomb Ansto8 nimmt, kann man durch Beriicksichtigung der 
Abkithlungsvorginge in der diinnen Atmosphire plausibel machen. Eine 
Reihe anderer Tatsachen, wie die, daB der innere Marstrabant eine kiirzere 
Umlaufszeit hat, als die Rotationszeit des Mars selbst betriagt, ferner, daB 
der Erdmond eine viel gréSere Distanz von der Erde hat, als es die Laplace- 
sche Hypothese verlangt, werden auf Grund von Betrachtungen verstandlich, 
‘die G. H. Darwin in die Kosmogonie eingefiihrt hat. Derselbe hat namlich 
die Einwirkung von Ebbe und Flut auf die Himmelskorper untersucht und 
gefunden, da unter gewissen Bedingungen sowohl die Rotationszeit der 
Planeten, als auch die Umlaufszeit und Entfernung der Trabanten durch 
dieses Phanomen wesentlich beeinflu8t werden kann. So gibt Darwin an, 
‘daB die Reibung der durch die Sonne auf dem Mars erzeugten Fluten die 
Rotation desselben so verzégert hat, daB sie langsamer als die Revolution 
dles Phobos wurde. Der andere oben erwahnte Fall ist weit komplizierter, 
dla auBer den Sonnenfluten auch die durch den im Verhaltnis zur Erde ziem- 
lich groBen Mond erzeugten Mondfluten wesentlich in Betracht kommen. 
Darwin hat nun die durch Flutreibung veranla8ten Veranderungen der Mond- 
bewegung und der Erdrotation von der Gegenwart sowohl nach vorwarts, 
als auch nach riickwarts verfolgt und ist zu dem Ergebnis gekommen, dab 
der Mond einst der Erde so nahe gewesen sein muB, da er sie beinahe beriihrte 
und beide wie ein einziger fester Kérper in ungefahr 3 bis 5 Stunden um- 
einander kreisten?). 

Andere neuere Theorien. Die Kantschen Vorstellungen sind von dem 
‘Geologen Chamberlin und dem Astronomen Moulton in gemeinsamer Arbeit 
neu durchdacht und von den Schiefheiten befreit worden, die aus Kants 
Unkenntnis der Mechanik entsprangen (Planetesemalhypothese). Sie gewinnen 
etwa dieselbe Anschauung von der Ansammlung der urspriinglichen chao- 
tischen Massen in einzelne Planeten, wie sie Kant gehabt hat, wobei nur 
der chaotischen Masse von Anfang an eine Rotationsbewegung zugeschrieben 
werden mu. Der ProzeB der Bildung der Planeten aus der Ansammlung 
kJeiner Planetenkerne, der sogenannten ,,Planetesimals‘‘, wird in einer 
namentlich fiir die Erdgeschichte sehr anregenden Weise verfolgt. See hat 
besonders darauf hingewiesen, wie das widerstehende Mittel, das die zu einer 
gewissen Zeit iibrig gebliebenen kleineren, meteoritenartigen Kérper bilden, 
sich fiir die Ordnung des Systems und die Bildung nahezu kreisférmiger, in 
einer Ebene liegender Bahnen wirksam erweist. 


1) Wir konnten hier nur ganz kurz die Resultate dieser schénen Arbeiten Darwins 
erwihnen und verweisen den, der sich niher dafiir interessiert, auf das Buch dieses Ge- 
Jehrten: Ebbe und Flut. Leipzig, 1911. 
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Eine exakte mathematische Theorie der Formveranderung eines sich 
abkiihlenden rotierenden Gasballes ist auch schon fiir den Fall eines homo- 
genen und homogen bleibenden Gasballes von gréBter Schwierigkeit. Indessen 
ist es Poincaré und Darwin gelungen, zu zeigen, daB in diesem Idealfalle 
sich die Kugel zunachst zu einem Rotationsellipsoid abplattet, dann ein drei- 
achsiges Ellipsoid wird, dann eine birnenférmige Gestalt annimmt und schlieB- 
lich aller Wahrscheinlichkeit nach eine sanduhrférmige Figur erhalt. Der 
Hals dieser Sanduhr wird immer diinner, bis er rei8t und der urspriingliche 
-Kérper sich in zwei Teile trennt. Wenn auch diese Theorie der homogenen 
rotierenden Masse mit der Bildung des Planetensystems kaum etwas zu 
tun haben diirfte, so gibt sie doch vielleicht ein angenihertes Bild der Ent- 
stehung des Mondes aus der Erde und der Entwicklung mancher Doppel- 
sternsysteme. 

Diese theoretischen Untersuchungen sind in neuerer Zeit von Jeans auf 
kompressible und nicht homogene Massen ausgedehnt worden. Man kommt 
dadurch den wirklichen Verhiltnissen in Sternen wesentlich naiher, und 
deshalb bedeuten diese Arbeiten einen groBen Fortschritt ftir die Kos- 
mogonie. Das Ergebnis dieser Untersuchungen ist, daB die Gestalten, welche 
ein rotierender, aus kompressibler, nicht homogener Masse bestehender 
Himmelskorper annehmen kann, ganz ahnlich der Folge von Gestalten sind, 
die homogene Massen annehmen kénnen, und die wir eben aufgezahlt haben. 
Der durch Kontraktion zusammenschrumpfende, in Rotation befindliche 
inhomogene Himmelskérper wird zuerst eine Figur annehmen, die einem 
abgeplatteten Rotationsellipsoid sehr ahnlich ist. Diese Gestalt wird unstabil, 
sobald ein bestimmter Grad der Abflachung erreicht ist. An ihre Stelle wird 
von nun an eine Figur treten, die einem dreiachsigen Ellipsoid ahnlich ist. 
Auch diese Gestalt wird wieder unstabil, wenn eine bestimmte Verlangerung 
der gré8ten Achse erreicht ist. Es tritt dann dafir eine birnenférmige Gestalt 
ein, die schlieflich damit endet, da der Kérper sich an der Stelle der Ein- 
schniirung ganz teilt und so in zwei getrennte Massen auseinander fallt. Aus 
dem einfachen Himmelskérper ist ein Doppelstern geworden. Der Zeitpunkt, 
wann diese Trennung in zwei Teile eintritt, hangt von der Masse des Himmels- 
kérpers ab. Ein Stern von kleiner Masse, etwa !/,, der Sonnenmasse, wird sich 
nicht eher in einen Doppelstern teilen, als bis seine Dichte einen Wert zwischen 
1/, und 4/, der Dichte des Wassers erreicht hat. Sterne von gréBerer Masse 
werden sich schon bei geringerer Dichte in zwei Teile spalten. Durch diese Er- 
weiterung der Theorie auf kompressible Massen sind der Forschung neue Wege 
gebahnt worden, die unsere Kenntnisse tiber die kosmogonische Entwicklung 
der Himmelsk6rper wesentlich zu férdern versprechen. Wenn auch zunachst 
diesen Untersuchungen nur Resultate entsprungen sind, die sich auf Fixsterne 
und die Bildung von Doppelsternen beziehen, so liegt es doch auf der Hand, 
da in Zukunft dieser streng exakte Weg die Grundlagen liefern. wird, von 
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denen aus wir unsere Anschauungen tiber die Bildung unseres Planetensystems 
festigen und erweitern werden. 

SchluBbetrachtung tiber die Nebularhypothese. Wie im Mikro- 
kosmos, in der organischen Welt auf der Oberflache unserer Erde, ist auch, 
wenn wir den Blick auf andere Weltkérper und in die Fernen des Stern- 
himmels richten, die allmahliche Entwicklung und stete Fortbildung aus 
einfachsten Anfangen auf Grund ewiger, der Materie innewohnender Ge- 
setze anzunehmen, wenn wir tiberhaupt die Tatsachen, Zustinde und Vor- 
gange der natiirlichen Welt begreifen wollen. 

Der ProzeB der Entwicklung begann, als das jetzt wahrnehmbare mate- 
rielle Universum eine den Raum fiillende chaotische Masse war; er dauert 
fort in seinem stetigen und notwendigen Verlaufe und wird enden, wenn 
Sonne und Sterne dunkle und kalte Massen toter Materie geworden sind. 
Der Leser wird fragen, ob diese Auffassung der Kosmogonie als feststehende 
wissenschaftliche Tatsache oder nur als ein Ergebnis der Forschung an- 
zunehmen sei, welches die Wissenschaft mehr oder weniger glaubwiirdig 
mache, tiber dessen Wert und Giiltigkeit die Ansichten jedoch noch aus- 
einander gehen. Es ware vermessen, das erstere behaupten zu wollen, und 
wir miissen letztere Annahme fiir richtiger halten. Alle wissenschaftlichen 
Schliisse beruhen mit Notwendigkeit auf dem Postulat, daB die Gesetze der 
Natur absolut unveranderlich sind, und da8 deren Wirkungen nie von einer 
iibernatiirlichen Kraft oder Ursache durchkreuzt worden sind oder werden, 
von einer Kraft also, die nicht auch jetzt in der Natur in Wirksamkeit ist, 
oder die irgendwie von der Art abweicht, in welcher sie stets wirksam war. 
Die Frage nach der Richtigkeit dieses Postulats ist weniger eine Frage der 
Naturwissenschaft, als der Philosophie und des gesunden Menschenverstandes. 
Und alles, was wir speziell zugunsten der Nebularhypothese beibringen 
kénnen, gipfelt darin, zu sagen: Die Vorgange in der Natur in ihrem weitesten 
Umfange scheinen uns, wenn wir sie riickwarts verfolgen, auf diese Hypo- 
these in irgendeiner Form zu fiihren, so wie die Art und Weise des Gehens 
einer Uhr uns zu dem Schlusse fiihrt, daB sie einst aufgezogen wurde. 

Was aber noch nicht in irgendwie befriedigender Weise gelést ist, das 
ist das umgekehrte Problem: zu zeigen, da eine chaotische Masse sich in 
ein System von der wunderbaren Symmetrie unseres Sonnensystems ver- 
dichten und umwandeln kénne oder miisse, so daB sich die Planeten um 
die Sonne und die Satelliten um ihre Hauptplaneten in beinahe kreisférmigen 
Bahnen rotierend bewegen. Wir haben gesehen, da Kants Ideen in mancher 
Hinsicht mit den seither entdeckten Gesetzen der Mechanik in Widerspruch 
standen. Die Art, wie Laplace die Bildung der Planeten aus der Sonnen- 
atmosphare erklart, ist nicht hinreichend physikalisch begritindet und mathe- 
matisch entwickelt, um tiberzeugend zu sein. Der von Poincaré, Darwin und 
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ist schwerlich auf die Bildung der Planeten aus der Sonne tibertragbar, Auch 
die Planetesimalhypothese vermag noch nicht, in Strenge die Notwendigkeit 
des von ihr angenommenen Entwicklungsganges nachzuweisen. 

Gegenwartig kénnen wir nur sagen, daB wir ohne die Nebularhypothese 
in irgendeiner Form auf jede Erklarung der Struktur des Planetensystems 
verzichten miSten, und daB uns die allgemeinsten Naturgesetze auf diese 
Nebularhypothese hinweisen. Ist jemand dariiber zweifelhaft, ob diese 
Gesetze geniigen, um den gegenwartigen Zustand der Dinge zu erklaren, 
so kann freilich die Wissenschaft keinen Beweis liefern, der tiberzeugend 
genug ware, um seine Zweifel zu beseitigen, bevor nicht tatsachlich wahr- 
genommen wird, da§ Planeten aus Sonnen entstehen, oder daB Nebelflecke 
sich zu Sternen und Systemen von Sternen verdichten. 


4, Kosmogonie der Fixsterne. 


Herschel glaubte, wie wir gesehen haben, in den Nebelflecken und Stern- 
haufen alle Ubergainge von der chaotischen Gasmasse bis zu fertigen Sonnen- 
sternen vor sich zu haben. Auch viele neuere Autoren haben versucht, die 
Vorgeschichte des Sonnensystems auf Grund der Beobachtungen der Nebel- 
flecke zu rekonstruieren. Dabei werden sie alle beherrscht von dem Zauber, 
der von den modernen Aufnahmen der Spiralnebel ausgeht, und sie suchen 
in einem Spiralnebel den Ursprung des Sonnensystems. Arrhenius, See, 
Chamberlin und Moulton teilen diese Anschauung. Letztere Autoren wollen 
in den Verdichtungen und Knoten der Nebelmaterie auch die ersten An- 
zeichen der Planetenbildung erkennen. Weiter versuchen alle diese Autoren 
auch, die Bildung der Spiralnebel selbst zu erklaren, besonders im Hinblick 
auf die merkwiirdige bipolare Natur der schénsten derselben. Arrhenius 
denkt an den ZusammenstoB zweier Sonnen, Moulton und Chamberlin ver- 
muten die Wirkung einer starken Annaherung zweier Sonnen, See glaubt an 
die Begegnung zweier Meteorstréme. Alle diese Hypothesen kénnen nur mit 
grobem Vorbehalt aufgenommen werden, da die Spiralnebel aller Wahr- 
scheinlichkeit nach Massen von einer viel héheren GréSenordnung sind als 
das Sonnensystem. 

Arrhenius versucht sogar in kiihner und bestechender Phantasie, einen 
zyklischen Verlauf des Weltganzen zu konstruieren, indem er annimmt, daB 
Spiralnebel sich allmahlich durch Kondensation in Sonnen verwandeln, und 
daB erloschene Sonnen durch Zusammensto8 miteinander wieder in Spiral- 
nebel tibergehen. Er ist sich bewuBt, daB jeder zyklische Weltverlauf, bei 
dem im Laufe der Zeiten im ganzen immer wieder dieselbe Verteilung der 
Energie und der Temperatur eintritt, im Widerspruch steht mit dem soge- 
nannten zweiten Hauptsatz der mechanischen Warmetheorie. Der zweite 
Hauptsatz oder der Satz von der Entwertung der Energie, spielt in der 
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neueren Physik eine nicht minder wichtige Rolle als der erste Hauptsatz, 
das oben besprochene Prinzip von der Erhaltung der Energie. Er besagt, 
daB bei Riickfiihrung eines Systems in seinen friiheren Zustand doch immer 
eine gewisse Entwertung der Energie eingetreten ist, die in einer Umsetzung 
der hochwertigen mechanischen, chemischen, elektrischen Energie in Warme 
oder in einem Ausgleich der Temperatur verschiedener Kérper besteht. 
Arrhenius glaubt, in dem Entweichen der auBersten Gasmolekiile eines Gas- 
nebels aus seinem Anziehungsbereich ein Mittel gefunden zu haben, welches 
zur Hebung des Wertes der Energie fithre. Es scheint aber dieses Mittel 
nicht wirksam genug zu sein, um wieder eine Konzentration der ganzen von 
der leuchtenden Sonne zerstreuten Energie zu bewirken. 

Eine wesentliche Férderung auch der Kosmogonie ist von der zunehmen- 
den Kenntnis der physischen Beschaffenheit der Fixsterne zu erwarten, wenn 
wir die naheliegende Voraussetzung machen, daB die verschiedenen Zustande 
der Fixsterne, die wir gegenwartig beobachten, die Phasen einer bestimmten 
Entwicklung darstellen. Ausftihrlich ist in dem Kapitel tiber die physische 
Beschaffenheit der Sterne besprochen worden, wie Russell auf Grund der 
von Hertzsprung gefundenen Erscheinung, daB die roten Sterne in zwei 
getrennte Gruppen, die Giganten und Zwerge, zerfallen, eine Hypothese 
tiber den Entwicklungsgang eines Sternes aufgestellt hat. Russell nimmt 
an, da im urspriinglichen Zustand der Stern aus einer auferst diimnen 
Nebelmasse besteht, die bei geringer Temperatur eine groBe Oberflache hat, 
so da wir ihn als roten Giganten sehen. Entsprechend der Entwicklung 
einer Gaskugel nach der Kontraktionshypothese erwarmt sich jetzt diese 
Nebelmasse durch Kontraktion, zieht sich bei wachsender Temperatur bis 
zu dem Zustand eines weiBen Sternes zusammen und durchlauft dann weiter 
mit abnehmender Temperatur dieselben Stadien riickwarts bis zu dem eines 
roten Sternes, und zwar jetzt eines Zwergsternes. 

Diese Anschauungen tiber den Werdegang eines Sternes sind neuerdings 
durch die theoretischen Untersuchungen von Eddington tiber den inneren 
Aufbau der Sterne auf eine feste Grundlage gestellt und wesentlich er- 
weitert worden. Schon in dem Abschnitt iiber die Quellen der Sonnenwirme 
haben wir bei der Besprechung der Kontraktionstheorie gesehen, wie man 
durch theoretische Uberlegungen Einblick in den inneren Aufbau der Sonne 
und der Sterne gewinnen kann. Dieses Studium wird uns durch drei all- 
gemeine physikalische Grundprinzipien erméglicht, die im Innern der Sterne 
erfiillt sein miissen. Das erste beruht auf dem Gravitationsgesetz und ist 
die Bedingung, daB der Druck in jeder Schicht im Innern des Sternes 
genau dem Gewicht der dariiber liegenden Massen gleich sein muB. Das 
zweite Prinzip ist die oben schon erwihnte Ggsgleichung, die eine Beziehung 
zwischen Temperatur, Druck und Dichte eines Gases gibt. Zundachst gilt 
die Gasgleichung zwar nur fiir sehr verdiinnte Gase, die sogenannten idealen 
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Gase; wir haben aber schon friither darauf hingewiesen, da fir den Zustand, 
in dem sich die Materie im Innern von Sternen befindet, die Gasgleichung, 
nétigenfalls in erweiterter Form, angewendet werden kann. Das dritte Grund- 
prinzip, das uns zum Studium des Sterninnern zur Verfiigung steht, ist 
die Bedingung des Strahlungseleichgewichtes, die sich in folgender Form 
aussprechen laBt: Die in irgend einen kleinen Raumteil im Innern des Sternes 
hineingestrahlte Energie mu8 der aus dem Raumteil wieder ausgestrahlten 
Energie gleich sein. 

Zunichst bot die Anwendung einer auf diesen drei Grundprinzipien be- 
ruhenden Theorie des inneren Aufbaues der Sterne untiberwindliche Schwierig- 
keiten. Es ergaben sich unméelich hohe Betrage fir die Gesamtenergie, 
die in einem Stern eingeschlossen sein mubte; auberdem folgten zu groBe 
Werte fiir die Absorption der Strahlung innerhalb des Sternes, was zu un- 
lésbaren Widerspriichen fiihrte und die Theorie unhaltbar machte. Da war 
es das Verdienst Eddingtons, gezeigt zu haben, da diese Schwierigkeiten 
gehoben werden, wenn man den Strahlungsdruck beriicksichtigt. Die auf 
irgend einen Kérper auffallende Strahlung tibt némlich auf den bestrahlten 
Korper einen kleinen Druck aus, der sich theoretisch aus der Energie der 
Strahlung genau berechnen la8t und auch experimentell festgestellt und 
gemessen werden konnte. Dieser Strahlungsdruck spielt im Innern von 
Sternen bei der dort vorhandenen gewaltigen Strahlungsenergie eine groBe 
Rolle. Durch Einfiithrung des Strahlungsdruckes gelang es Eddington, eine 
Theorie iiber den inneren Aufbau der Sterne aufzustellen, die den heute be- 
kannten Erfahrungstatsachen vollkommen gerecht wird. Schwierigkeiten 
bestehen zwar auch jetzt noch in dieser Theorie; sie sind aber nicht mehr 
prinzipieller Art, sondern liegen hauptsachlich darin, da& wir die in den 
physikalischen Gesetzen auftretenden Zahlenwerte wohl fiir irdische Ver- 
haltnisse kennen, nicht aber fiir die Zustande der Materie, wie sie im Innern 
von Sternen herrschen. 

Die Folgerungen dieser Theorie sind auSerordentlich wichtig fiir die 
Kosmogonie der Fixsterne. Kin bedeutungsvolles Resultat ist zunichst, daB 
die Massen aller uns sichtbaren Sterne nahezu von derselben Gré8enordnung 
sein miissen, etwa 10°° bis 10*4 Gramm!). Sterne mit kleineren Massen, so 
lehrt die Theorie, kénnen nicht geniigend hohe Temperaturen erreichen, daB 
sie uns als selbstleuchtende Sterne sichtbar werden kénnten. Es mag also 
wohl in gro8er Zahl dunkle Sterne von kleiner Masse im Weltenraum geben, 
die uns aber niemals sichtbar werden kénnen, weil sie nicht geniigend 
heiB und damit selbstleuchtend werden kénnen. Sterne mit Massen gréBer 
als etwa 10° Gramm kann es deshalb nicht geben, weil nach der Theorie 
bei so groBen Massen der Strahlungsdruck im Sterne so groB wird, daB die 
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Gravitationskraft nicht mehr ausreicht, die Materie zusammenzuhalten. Ein 
solcher Stern kann nicht bestehen, weil der Strahlungsdruck ihn sofort nach 
allen Seiten auseinander treiben wiirde. Mit den Erfahrungstatsachen der 
astronomischen Beobachtung stimmt dies iiberein; unsere Kenntnisse von 
den Massen der Fixsterne sind zwar noch sehr begrenzt, die bisher bestimmten 
Massen liegen aber fast alle innerhalb des von der Theorie zugelassenen 
Spielraumes. 

Weitere wichtige Aufschliisse liefert die Theorie des Strahlungseleich- 
gewichtes, wenn wir den Entwicklungsgang eines Sternes verfolgen. Die 
Theorie stellt zwischen der mittleren Dichte und der Oberflichentemperatur 
eine einfache Beziehung fest, die uns gestattet, die Oberflachentemperatur 
eines Sternes wahrend seines Entwicklungsganges genau zu verfolgen. Wir 
gehen von einem weit ausgedehnten Nebelball von geringer Dichte und 
geringer Temperatur aus; die Dichte mége mehr als 10 000 mal geringer sein 
als die der Sonne und die Temperatur nur etwa 2000 bis 3000 Grad be- 
tragen, so daB die Oberflache gerade eben sichtbare Strahlung auszusenden 
imstande ist. Wahrend des gesamten Entwicklungsganges, soweit wir ihn 
verfolgen kénnen, bleibt der KontraktionsprozeB, der bei einem Warme aus- 
strahlenden Stern infolge der gegenseitigen Anziehung der einzelnen Massen- 
teilchen stattfindet, der einzig wirksame Faktor, der eine fortlaufende Ver- 
anderung des Sternes hervorruft. Dieser KontraktionsprozeB8 bewirkt, daB 
der Gasball langsam zusammenschrumpft, wodurch seine mittlere Dichte 
allmahlich gréBer wird; mit fortschreitendem Alter eines Sternes nimmt 
also seine mittlere Dichte wahrend des ganzen Entwicklungsganges stets zu. 
Wie steht es nun aber mit der Oberflachentemperatur, die fiir die ausge- 
sandte und uns sichtbare Strahlung des Sternes maBgebend ist? Hier gibt 
die von der Theorie gelieferte Beziehung zwischen mittlerer Dichte und 
Oberflichentemperatur Auskunft. Sie besagt, daB mit wachsender Dichte 
zunachst auch die Oberflachentemperatur steigt, jedoch nicht unbegrenzt, 
sondern nur bis zu einem Maximalwert, der erreicht wird, wenn die mittlere 
Dichte des Sternes etwa 1/,) bis 1/. der Dichte des Wassers betragt. Dieser 
Maximalwert der Oberflichentemperatur, den ein Stern erreichen kann, 
hingt von der Masse des Sternes ab. Sterne mit geringer Masse kénnen nicht 
zu so hohen Temperaturen aufsteigen wie Sterne mit groBer Masse. Um 
3000° Oberflachentemperatur zu erreichen, mu ein Stern eine Masse von 
mindestens 1/, der Sonnenmasse haben; um 9000° Oberflachentemperatur 
erreichen zu kénnen, mu8S er eine Masse gleich der Masse unserer Sonne haben; 
ein Stern von vierfacher Sonnenmasse erreicht als Maximalwert 15 000° 
Oberflachentemperatur. Bis diese Maximaltemperatur erreicht ist, entspricht 
also im Leben eines Sternes wachsender Dichte auch steigende Temperatur. 
Von nun an aber andern sich die Verhiltrfisse. Zwar nimmt die mittlere 
Dichte des Sternes dauernd weiter zu, aber von jetzt an, so lehrt die vor- 
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liegende Theorie, entspricht wachsender Dichte ein Sinken der Oberflachen- 
temperatur. Man kann sich dies durch die Uberlegung verstindlich machen, 
daB jetzt die Dichte des Sternes schon so groB geworden ist, da sich die 
Materie nur schwer noch weiter zusammenpressen ]a8t, wodurch dem Kon- 
traktionsprozeB ein groBer Widerstand entgegensteht. Der Kontraktions- 
prozeB kann daher nicht mehr so schnell wie bisher von statten gehen, und 
der Energiegewinn des Sternes durch Kontraktion wird geringer. Eine all- 
miahliche Abkiihlung mu8 eintreten. Im weiteren Leben des Sternes wird 
also von nun an seine Oberflichentemperatur allmahlich sinken, bis sie so 
vering eeworden ist, da sein Leuchten zu schwach ist, als daB wir ihn noch 
sehen kénnten. Das also ist der von der Theorie des Strahlungsgleichge- 
wichtes einem Sterne zugeschriebene Lebensweg: die mittlere Dichte gleich- 
maBig zunehmend, aber die Oberflichentemperatur von niedrigen Werten 
bis zu einem bestimmten Gipfelpunkt ansteigend und dann wieder zu nied- 
rigen Werten herabsinkend. 

Uber die Verinderung der Helligkeit eines Sternes wihrend seines Ent- 
wicklungsganges macht die Theorie eine einfache, interessante Aussage: Die 
Gesamtleuchtkraft bleibt waihrend des ersten ansteigenden Teiles im Lebens- 
gange des Sternes unverandert; nach der Uberschreitung des Gipfelpunktes 
aber nimmt sie allmahlich ab. Dies erklart sich foleendermaBen: Zuerst ist 
die Oberflaichentemperatur und damit auch die Oberflachenhelligkeit, d. h. 
die von einem Quadratzentimeter ausgestrahlte Lichtmenge, gering; die 
Oberflache ist aber sehr groB, so daB die von der gesamten Oberflache aus- 
gestrahlie Lichtmenge gleichfalls groB ist. Mit zunehmender Dichte wird die 
Oberfliche des Sternes und dadurch auch die von der gesamten Oberflache 
ausgestrahlte Lichtmenge kleiner. Andererseits steigt gleichzeitig die Ober- 
flachentemperatur, und dadurch wird die Flachenhelligkeit, also auch die 
gesamte Leuchtkraft, gréBer. Die Theorie Eddingtons lehrt nun, daB diese 
beiden Faktoren sich gegenseitig aufheben, so da8 die gesamte Leuchtkraft 
des Sternes wihrend des Entwicklungsprozesses konstant bleibt. Das 
kann nattrlich nur so lange der Fall sein, als die Oberflachentemperatur 
steigt; wird der Gipfelpunkt iiberschritten, so wirken die zwei Faktoren, 
Verringerung der Oberflache und Abnahme der Oberflachentemperatur, im 
gleichen Sinne und bewirken ein allmahliches Sinken der Leuchtkraft des 
Sternes. 

Austihrlich ist in dem Kapitel tiber die physische Beschaffenheit der 
Sterne besprochen worden, da8 den einzelnen Spektralklassen der Sterne 
bestimmte Oberflachentemperaturen eindeutig zugeordnet sind. Den Spek- 
tralklassen in der Reihenfolee M, K, G, F, A, B entsprechen von Klasse zu 
Klasse steigende Oberflachentemperaturen, so daB die M-Sterne die geringste, 
die B-Sterne die héchste Temperatur haben. In der Beschreibung des Ent- 
wicklungsganges eines Sternes kénnen wir also auch anstelle der Oberflachen- 
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temperatur die Spektralklasse setzen. Hiernach wird ein Stern in seinem 
ersten Stadium, als diinner ausgedehnter Nebelball, seinem Spektralcharakter 
nach ein M-Stern sein, dann wird er sich in einen K-Stern verwandeln, ein 
G-, H-, A-, B-Stern werden, womit er den Gipfelpunkt in seiner Entwick- 
lung erreicht hat. Von nun an folet der absteigende Ast, der Stern durch- 
lauft jetzt dieselben Spektralklassen in umgekehrter Reihenfolge, indem 
er nacheinander A-, F-, G-, K-, M-Stern wird, bis schlieBlich seine Leucht- 
kraft zu gering wird und er deshalb unseren Augen entschwindet. Nicht alle 
Sterne werden jedoch in ihrem Lebensgange bis zum Spektraltypus B auf- 
steigen, weil, wie wir oben sahen, nicht alle Sterne die héchsten Tempera- 
turen erreichen kénnen, da die Hohe der Maximaltemperatur und dem- 
entsprechend der erreichbare Spektraltypus von der Masse des Sternes ab- 
hangt. Nur Sterne von sehr groBer Masse erreichen den Spektraltypus B, 
Sterne von geringerer Masse kehren schon in einem friiheren Stadium um, 
und die Sterne von den kleinsten Massen werden gar nicht tiber das M-Sta- 
dium hinauskommen. Wir haben frither gesehen, daB die B-Sterne tatsachlich 
die gré8ten Massen besitzen. 

Im aufsteigenden und im absteigenden Ast seines Entwicklungsganges 
zeigt also der Stern je einmal denselben Spektralcharakter; der Zustand des 
Sternes unterscheidet sich in beiden Fallen dadurch, da8 im aufsteigenden 
Ast die mittlere Dichte sehr: gering ist, wahrend sie im absteigenden Ast 
groB ist. Diese Folgerung der Theorie stimmt mit der oben besprochenen, 
von Hertzsprung empirisch gefundenen Erscheinung tiberein, daB die Sterne 
der spateren Spektraltypen in zwei Gruppen zerfallen, in Riesensterne und 
Zwergsterne. Die Riesensterne sind die Sterne mit groBer Oberflache und 
demnach mit geringer mittlerer Dichte; sie befinden sich im aufsteigenden 
Aste ihres Lebensganges. Die Zwergsterne sind die Sterne mit groBer, mittlerer 
Dichte, sie befinden sich im absteigenden Ast; unsere Sonne gehort zu diesen 
letzteren. Wir sind also jetzt durch die theoretischen Untersuchungen zu 
genau demselben Bild tiber den Lebensgang eines Sternes gekommen, das 
schon, bevor die Theorie entwickelt war, von Russell aus statistisch-astro- 
nomischen Erfahrungen heraus als Hypothese aufgestellt worden war. Die 
eroBe Bedeutung der Theorie liegt darin, da wir mit ihrer Hilfe nunmehr die 
im Entwicklungsgang eines Sternes vonstatten gehenden Veraénderungen 
rechnerisch genau zu verfolgen imstande sind. 

SchlieBlich ist die Forschung auf Grund der Ergebnisse tiber die Eigen- 
bewegungen der Fixsterne kiihn genug geworden, selbst einen Blick auf die 
Entstehung des ganzen MilchstraBensystems zu werfen. Kapteyn denkt sich, 
da8 wir den VermischungsprozeB zweier Sternsysteme miterleben, der sich 
in der Existenz der beiden Sternstréme verrait. Seeliger erklart die merk- 
wiirdige Tatsache, daB die Heliumsterne kleinere Geschwindigkeiten als die 
spateren Spektraltypen haben, daraus, daB die Heliumsterne gréBere Massen 
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haben, und daB diese gréBeren Massen aus einer groBeren Zahl von einzelnen 
Partikeln entstanden sind, wobei die Wahrscheinlichkeit eines Ausgleichs 
der Geschwindigkeiten und geringer resultierender Gesamtgeschwindigkeit 
auch die gréBere ist. Es liegt dieser Erklarung offenbar der Gedanke an eine 
Art Kantscher Kosmogonie in dem ungeheuer vergroBerten Mabstabe des 
MilchstraBensystems zugrunde. 

In neuester Zeit verdanken wir dem englischen Forscher Jeans ein- 
gehende Studien iiber die Kosmogonie der Fixsterne. Seine Arbeiten tiber 
die Gestalten, welche einzelne rotierende Sterne in ihrem Entwicklungsgang 
bis zur Trennung in einen Doppelstern annehmen kénnen, sind schon oben 
besprochen worden. Aber Jeans hat nicht nur den Werdegang eines einzelnen 
Sternes verfolgt, sondern er hat auch, die verschiedenen Anschauungen und 
Hypothesen in ausfiihrlicher Kritik sichtend, versucht, eine den letzten Ergeb- 
nissen physikalischer Erkenntnis angepaBte Vorstellung tiber die Bildung und 
Entwicklung unseres ganzen Sternsystems zu gewinnen. Das Resultat ist 
insofern negativ, als er zu dem SchluB kommt, daB die Zeit noch nicht ge- 
kommen ist, eine endgiiltige Entscheidung in diesen Fragen zu fallen, weil 
hierzu sowohl unser mathematisches Riistzeug als auch das vorliegende 
Beobachtungsmaterial noch nicht ausreichen. Sucht man sich jedoch vom 
Werdegang unseres Sternsystems das Bild, welches die meiste Wahrschein- 
lichkeit fiir sich hat, zusammenzustellen, so diirfte man nach Jeans zu etwa 
folgender Vorstellung kommen: Vor Hunderten von Millionen Jahren bildeten 
alle Sterne unseres Sternsystems eine einheitliche, sehr diinne Gasmasse, 
die sich in langsamer Rotation befand. Infolge der Ausstrahlung von Energie 
muBte der oben ausfiihrlich besprochene Kontraktionsproze8 einsetzen, die 
Gasmasse zog sich zusammen, und die Winkelgeschwindigkeit der Rotation 
muBte deshalb zunehmen. Die Gasmasse nahm dadurch mehr und mehr 
eine linsenférmige Gestalt an, wie wir sie ahnlich in den Spiralnebeln vor 
uns sehen. Der Kontraktionsproze8 muBte nun aufhéren, und an seine Stelle 
trat ein AuflésungsprozeB, der zunachst damit begann, daB von dem scharfen 
Rande der linsenférmigen Scheibe Materie abgeschleudert wurde. Diese Ab- 
schleuderung fand besonders stark an zwei einander gegeniiber liegenden 
Stellen statt, wo die abgeschleuderte Materie lange unregelmaBige Arme 
bildete. In vielen typischen Spiralnebeln sehen wir soleche Arme deutlich 
ausgebildet. Da diese Arme mechanisch unstabil sind, sammelte sich die 
Materie innerhalb der Arme um einzelne Kondensationskerne an, bis die 
Arme schlieBlich ganz in einzelne Massenkerne aufgelést waren. Jeder 
einzelne Massenkern entwickelte sich nun selbstaindig weiter, wurde durch 
Kontraktion hei und ein leuchtender Stern. Viele mégen wegen ihrer Ro- 
tation dem Trennungsproze8 in einen Doppelstern oder einen vielfachen Stern 
anheimgefallen sein. So bildeten schlieBlich die entstandenen einzelnen 
Sterne einen Haufen von unregelmaBig bewegten Sternen. Dieser Haufen 
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ist unser jetziges galaktisches Sternsystem, in dem wir die linsenformige 
Gestalt noch in der Konzentration der Sterne nach der MilchstraBe erkennen, 
und innerhalb dessen sich die urspriinglichen Bewegungen lings der beiden 
Spiralarme noch in den beiden Sternstrémen zeigen. 


5. Die Vielheit der Welten. 


Betrachten wir die Planeten als Himmelskérper gleich unserer Erde 
und die Sterne als Sonnen, deren jede vielleicht wieder ein Gefolge begleitender 
Planeten hat, so liegt natiirlich der Gedanke nahe, andere Planeten kénnten 
ebenso wie unsere Erde verniinftigen Wesen zum Aufenthalte dienen. Die 
Frage, ob es als allgemeine Regel anzunehmen sei, die anderen Planeten 
seien auf diese Weise bevolkert, ist fiir uns von Interesse, denn die Art ihrer 
Beantwortung bestimmt unseren Platz in der Schépfung. 

Viele denkende Menschen halten die Auffindung von Beweisen fiir die 
Existenz von Leben auf anderen Weltkérpern fiir Zweck und Ziel der astro- 
nomischen Forschung. Fir sie mag es niederschlagend sein zu sehen, dab 
die Erlangung einer GewiSheit hiertiber ganz hoffnungslos erscheint — so 
hoffnungslos in der Tat, da8 sie aufgehort hat, die Aufmerksamkeit der 
Astronomen zu beschaftigen. Dem Geiste der neueren Wissenschaft wider- 
strebt die Spekulation tiber Fragen, deren Lésung auf wissenschaftlichem 
Wege nicht zu finden ist, und die gewohnliche Antwort der Astronomen auf 
alle Fragen hinsichtlich des Lebens auf anderen Weltkérpern wird sein, sie 
wiBten nicht mehr tiber dieses Thema, als jeder andere, und kénnten, da 
ihnen keine Tatsachen bekannt waren, aus denen sie Schliisse zu ziehen 
vermochten, nicht einmal eine bestimmte Meinung dariiber aussprechen. 
Trotzdem werden viele Képfe spekulieren, und die Wissenschaft wird, ob- 
cleich sie die Frage zu beantworten nicht imstande ist, diese Spekulationen 
wenigstens leiten und einschranken kénnen, Es wird daher nicht ganz tiber- 
fliissig sein zu zeigen, innerhalb welcher Grenzen die Spekulation mit den 
allgemeinen Forderungen und Ergebnissen der Wissenschaft vereinbar ist. 

In erster Linie sehen wir, daS sich um unsere Sonne acht grofe Planeten 
bewegen, auf deren einem wir selbst leben. Unsere Fernrohre zeigen uns 
andere Sonnen in solcher Anzahl, daB sie jeder Zihlung spotten. Sind diese 
Sonnen, gleich der unsrigen, Zentralkérper von Planetensystemen? Wenn 
unsere Fernrohre so verfeinert werden kénnten, da8 sie in den ungeheuren 
Entfernungen der Fixsterne solche Planeten zeigten, so wire diese Frage 
mit einem Schlage erledigt; aber schon in viel geringerer Entfernung, als 
selbst in der des nachsten Fixsternes, wiirden alle Planeten unseres Systems 
vollstandig aus dem Bereich der machtigsten Teleskope kommen, die wir 
je zu konstruieren hoffen diirfen. Die Beobachtung kann uns deshalb tiber 
diesen Gegenstand keinerlei Aufschlu8 geben. Wir miissen zu kosmologischen 
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Erwigungen unsere Zuflucht nehmen, und diese fiithren uns zu dem Resultat, 
daB, wenn das ganze Universum sich aus nebelartigen Massen zu festen 
Korpern verdichtete und noch verdichtet, dieselbe Ursache, welche unsere 
Sonne mit Planeten umgeben hat, auch bei anderen Sonnen in gleicher Weise 
wirksam sein kénnte. 

Zugegeben aber, es existierten Planeten ohne Zahl im Weltraum, was 
fiir Anzeichen haben wir fiir ihre Bewohnbarkeit ? Fiir einen einzigen Korper 
auBer dem unsrigen wird die Frage durch das Fernrohr erledigt, namlich 
fiir den Mond. Dieser hat weder Wasser noch Luft von merkbarer Dichte 
und ermangelt folglich der Hauptvoraussetzungen fiir organisches Leben. 
Die Vermutungen, welche man zuweilen iiber die modgliche Bewohnbarkeit 
der anderen, uns stets unsichtbaren Seite des Mondes auBerte, sind nichts 
weiter als Spiele der Phantasie. Die Planeten sind alle zu weit entfernt, um 
uns ein sicheres Urteil itber die Beschaffenheit ihrer Oberflache zu gestatten, 
und das wenige, was wir sehen kénnen, weist darauf hin, daB sie auBerordent- 
lich verschiedenartig ist. Bei Mars allein finden sich Anzeichen, welche 
schlieBen lassen, daB er Ahnlichkeit mit unserer Erde hat, und er ist deshalb 
derjenige Planet, den wir uns am ehesten als bewohnt denken diirfen. Im 
ganzen genommen spricht die Wahrscheinlichkeit entschieden gegen die An- 
nahme, ein betrachtlicher Teil der Himmelskorper sei zum Aufenthalt solcher 
Organismen, wie sie sich auf der Erde finden, geeignet, und die Zahl der- 
jenigen, welche die Vorbedingungen fiir die Existenz zivilisierter Wesen be- 
sitzen, mag vollends ein sehr geringer Bruchteil des Ganzen sein. 

Dieser SchluB beruht auf der Voraussetzung, daB die Lebensbedin- 
gungen auf anderen Weltkérpern dieselben sind, wie die auf der Erde. Man 
kann nun zwar eine solche Voraussetzung aus dem Grunde bestreiten, daB 
wir scheinbar kein Recht haben, der Macht der Natur, das Leben den jeweilig 
vorhandenen Bedingungen anzupassen, Schranken zu setzen, und weil die 
grobe Mannigfaltigkeit der Lebensbedingungen auf unserem Erdball — 
manche Tiere kénnen leben, wo andere zugrunde gehen — alle Folgerungen 
iiber die Unmdglichkeit der Existenz von Organismen, die denen unserer 
Erde ahnlich sind, auf anderen Planeten hinfallig zu machen scheint. Der 
einzige Weg, diesem Einwurf wissenschaftlich zu begegnen, ist der, zu unter- 
suchen, ob der Mannigfaltigkeit der Lebensbedingungen auf der Erde irgend- 
welche Grenzen gesteckt sind. Eine oberflachliche Priifung ergibt, daB, 
wahrend dem Begriffe ,,Leben“ keine genau definierbaren Grenzen gesetzt 
sind, die héheren Formen tierischen Lebens jedoch keineswegs imstande sind, 
unter allen Bedingungen gleich gut zu existieren, und da8, je hoher die Form, 
desto beschrankter jene Bedingungen sind. Wir wissen, daB sich kein Wesen,. 
welches Beweise von BewuBtsein gibt, anders als unter dem vereinigten 
KinfluS von Luft und Wasser und innerhalb gewisser, sehr enger Temperatur- 
grenzen entwickelt; da es auf unserer Erde kein Anpassungsvermégen der 
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Natur gibt, durch welches ein Mensch in den Polargegenden einen hohen 
Grad kérperlicher oder geistiger Starke erlangen oder bewahren kénnte; daB 
auch die Warme der heiSen Zone der Entwicklung unseres Geschlechts ge- 
wisse Schranken setzt. Hieraus diirfen wir folgenden SchluB ziehen: Wenn 
groBe Veranderungen auf der Oberflache unseres Erdballs vor sich gehen 
‘sollten, wenn die ganze Erde bis zur Temperatur der Pole sich abkiihlen 
oder ihre Warme sich bis zur Hitze der Tropen steigern oder sie allmahlich 
von Wasser tiberflutet werden oder ihrer Atmosphire verlustig gehen sollte, 
so werden die héheren Formen tierischen Lebens sich dem neuen Stande 
der Dinge nicht anpassen und keine neuen, gleich hohen Organismen ent- 
stehen. Auf Grund dieser Uberlegungen diirfte wohl der Schlu8 berechtigt 
sein, daB angesichts der ungeheuren Verschiedenheit der Bedingungen, die 
sicherlich im Universum herrscht, nur an verhaltnismaSig wenigen, be- 
giinstigten Stellen eine bedeutende Lebensentfaltung zu finden sein diirfte. 

Eine andere Betrachtung fiihrt zu fast demselben Resultat. Phantasie- 
reiche Schriftsteller bevélkern nicht nur mitunter die Planeten mit Bewohnern, 
sondern berechnen auch die mégliche Zahl der Bevélkerung nach Quadrat- 
kilometern der Oberflache und setzen freigebig Astronomen hinein, die unsere 
Erde mit machtigen Teleskopen untersuchen. Es wire AnmaBung, die Mog- 
lichkeit solecher Annahmen absolut leugnen zu wollen; da sie jedoch im 
hoéchsten Grade unwahrscheinlich sind, wenigstens in bezug auf einen unserer 
Planeten, ergibt sich aus einer Betrachtung tiber das Bestehen der Zivili- 
sation auf der Erde, das kurz ist, verglichen mit der Dauer ihrer Existenz 
als Planet. Als solcher hat sie sich wahrscheinlich Millionen von Jahren in 
ihrer Bahn bewegt; die Zivilisation aber besteht auf ihr noch nicht seit 10 000 
Jahren, Fernrohre existieren erst seit drei Jahrhunderten. Hiatte ein ,,Engel‘‘ 
die Erde in Zwischenréumen von je zehntausend Jahren besucht, um nach 
denkenden Wesen zu suchen, so wiirde er tausendmal oder 6fter enttaéuscht 
worden sein. Nach der Analogie zu urteilen, miissen wir annehmen, daB 
dieselben Enttiuschungen den erwarten wiirden, der jetzt eine ahnliche 
Entdeckungsreise von Planet zu Planet und von System zu System unter- 
nihme, bis er viele tausend Planeten untersucht hatte. 

Nach alledem ist es wahrscheinlich, daB nur relativ sehr wenige der 
Planeten mit verniinftigen Wesen bevolkert sein kénnen. Erwagen wir jedoch, 
da$ die Planeten méglicherweise nach Hunderten von M.llionen zahlen, so 
mag jener kleine Bruchteil in Wirklichkeit eine bedeutende Anzahl darstellen, 
und viele darunter mégen von Wesen bewohnt sein, die in geistiger Beziehung 
den Menschen weit tiberragen. Hier diirfen wir unserer Einbildungskraft 
frei die Ziigel schieBen lassen und tiberzeugt sein, daB die Wissenschaft 
keinerlei Beweise weder fiir noch gegen die Richtigkeit dieser Phantasie- 
gebilde hefern wird. 
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Biographische Skizzen. 


Griechen und Alexandriner. 


_ Thales (ca. 640—560 v. Chr.) aus Milet, einer der sogenannten sieben Weisen 
Griechenlands und Griinder der Ionischen Schule. Soll als erster unter den Griechen 
eine Sonnenfinsternis (585) vorausgesagt haben. 


Pythagoras (ca. 580—500 v. Chr.) aus Samos; stiftet in Kroton einen Bund 
zu ethisch-gemeinniitzigen Zwecken (Schule der Pythagoriaer). Grundprinzip 
seiner Lehre und Kosmologie ist die Idee des MaBes und der Harmonie. 


Philolaus (zweite Halfte des 5. Jahrhunderts v. Chr.) aus Siiditalien; spater 
in Theben; Pythagoraéer. Beriihmt durch sein Weltsystem des Zentralfeuers (nicht 
zu verwechseln mit der Sonne) und der Gegenerde. 


Meton (ca. 440 v. Chr.), Mathematiker in Athen. Bringt durch seinen 19jahr. 
, Zyklus‘‘ zuerst den griechischen Kalender in Ordnung, den Kalippus (im 4. Jahr- 
hundert v. Chr.) dann noch verbessert. 


Plato (ca. 427—347 v. Chr.), aus edlem athenischem Geschlecht, als Jiingling 
Schiiler des Sokrates. In GroBgriechenland mit der Pythagoraischen Lehre be- 
kannt geworden, griindet er nach Riickkehr in die Vaterstadt die ,,Akademie‘. 
Der Natur ist hauptsachlich der ,,Timaus‘‘ gewidmet; seine Erklarungsweise ist 
durchaus teleologisch, auf dem Prinzip des Guten gegrindet. 


Eudoxus (um 408—355 v. Chr.) aus Knidos, Schiiler des Plato, griindet, nach 
einem Aufenthalt von sechzehn Monaten in Agypten, selbst eine Schule, anfangs 
in Kyzikos, dann in Athen. Seinen Lebensabend verbrachte er in Knidos. Vor- 
zugsweise Mathematiker, aber auch eifriger Beobachter des Himmels. Er kon- 
struiert in seiner Theorie der homozentrischen Spharen ein konsequent durch- 
gefiihrtes System der planetarischen Bewegungen. 


Aristoteles (384—322 v. Chr.) aus Stagira. Vom 17. Jahre an war er Schiiler 
von Plato bis zu dessen Tode, dann einige Zeit in Mysien, 343 von Philipp von 
Mazedonien zur Erziehung des jungen Alexander berufen. Wahrend der Kriegs- 
ziige Alexanders lehrte er im Lyzeum zu Athen (Schule der Peripatetiker); von 
den Atheniensern der .Gottlosigkeit angeklagt, fliichtete er 322 nach Chalkis auf 
Euboea, wo er bald darauf starb. — Seine real-empirische Philosophie steht im 
Gegensatz zur idealistischen Platos; seine astronomisch-kosmologischen Vor~ 
stellungen sind in den Biichern ,,vom Himmel" enthalten. 


Eratosthenes (276—194 v. Chr.) aus Kyrene in Afrika; eines der bedeutend- 
sten Mitglieder der von Ptolemaus Lagi gestiffeten Akademie von Alexandrien. 
Versucht als erster, aus Beobachtungen die GréBe der Erde abzuleiten. 
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Aristarch von Samos (um 265 vy. Chr.). Einer der scharfsinnigsten Astro- 
nomen des Altertums; spricht sich fiir das heliozentrische System, die Bewegung 
der Erde um die Sonne, aus; versucht zuerst, auf geometrischem Wege die Sonnen- 
entfernung zu bestimmen. 


Hipparch (ca. 190—125 v. Chr.) aus Nicaea in Bithynien; langere Zeit auf 
der Insel Rhodos, mit Alexandrien in regem Verkehr; weitere Schicksale unbekannt. 
GréBter Astronom des Altertums und Begriinder der wissenschaftlichen, auf 
Beobachtung und nicht auf Spekulation beruhenden Astronomie. Macht sich 
besonders verdient durch Ausarbeitung der wahrscheinlich durch Apollonius von 
Perge begriindeten Epizykel-Theorie. Bestimmt die Elemente der Bewegung 
der Sonne und des Mondes und findet die hauptsachlichste Ungleichheit der Mond- 
bahn, die sogenannte Mittelpunktsgleichung. Unter Benutzung alterer Beobach- 
tungen entdeckt er die Prazession und stellt nach eigenen Beobachtungen den 
ersten, leider nicht erhaltenen Sternkatalog her. Er fiihrt auch die Trigonometrie 
in die spharische Astronomie ein. 


Ptolemaus, Claudius, in Agypten geboren, um 140 n. Chr. in Alexandrien 
lebend; sonst nichts iiber ihn bekannt. Verfasser des beriihmten Almagest (eigent- 
lich weyiotn ovrvragec), in welchem er die epizyklische Theorie und sein geozen- 
trisches Weltsystem zu begriinden sucht, und in welchem sich auch der erste 
uns erhaltene Sternkatalog befindet. Entdeckt die zweite Ungleichheit des 
Mondes, die Evektion. Bekanntester, wenn auch nicht bedeutendster Astronom 
des Altertums. 


Araber. 


Al-Ma’min (d. i. der Vertrauenswiirdige; 786—833 n. Chr.), Chalif von Bagdad, 
Sohn des Harfiin ar-Raschid (d. i. des Weisen). Fordert wie dieser die Wissen- 
schaften und speziell auch die Astronomie und Geodasie und erhalt der Welt die 
Schriften des Aristoteles, Euklid und Ptolemaus durch Ubertragung ins Arabische. 
Unter seiner Regierung beobachtete eine groBe Anzahl tiichtiger Astronomen 
auf der am Stadttor Schammasija zu Bagdad errichteten Sternwarte; auch wurde 
auf seinen Befehl in der Ebene Singar, zwischen Euphrat und Tigris, eine Grad- 
messung ausgefiihrt. 


Albategnius oder Al-Battani (d. i. der Mann aus Battaén, einem Flecken im 
Gebiet von Harran; ?—929), lebte und beobachtete zu ar-Raqqa am oberen Euphrat 
und starb 929 auf der Riickreise aus Bagdad. Gilt fiir den gréBten arabischen 
Astronomen. Eifriger Beobachter und geschickter Rechner, als welcher er nament- 
lich auch die trigonometrischen Methoden verbessert. Bestimmt neu die Ele- 
mente der Sonnenbahn und die Prazession. Seine astronomischen Tafeln gab 
C. A. Nallino unter dem Titel ,,Opus astronomicum‘ neu heraus (Mailand 1899 
bis 1907). 


Abit’l Wefa’ (d. i. der Vater der Ehrlichkeit; 940—998), aus Biizéan in Nord- 
persien, einer der gréBten Mathematiker der Araber. Er schrieb auBer verschiedenen 
mathematischen Abhandlungen auch eine Astronomie, genannt das vollstandige 
Buch oder der Almagest, von dem Carra de Vaux einzelne Teile in franzdsischer 
Ubersetzung im Journal Asiatique 1892 herausgab. Abi’l Wefa’ forderte be- 
sonders die Trigonometrie. 


Aristarch — Regiomontan. 803 


Ibn Janis (?—1009), aus einer gelehrten Familie in Kairo stammend, war Hof- 
astronom des Chalifen al-H&akim, der ihm eine sehr bedeutende Sternwarte er- 
bauen lieB, auf der lbn Janis bis zu seinem 1009 in Kairo erfoleten Tode be- 
obachtete. Sein astronomisches Tafelwerk nannte er seinem Gonner zu Ehren die 
Hakimitischen Tafeln. Dieselben sind wohl das bedeutendste Werk arabischer 
Astronomie und zugleich eine Art Geschichte der Himmelskunde. Mit der deut- 
schen Ausgabe einzelner Teile ist C. Schoy in Essen beschaftigt. Ibn Janis ver- 
besserte besonders den Gnomon und bewies, daB dessen Schatten die Hohe des 
oberen Sonnenrandes, nicht des Sonnenmittelpunktes, gebe. 


Nasir ed-din et-Tisi (d. i. Verbiindeter der Religion aus Tis), geboren 1201 
zu ‘Tis in Chorasan (d. i. Sonnenland), starb 1274 zu Bagdad. Universalgelehrter, 
besonders hervorragend als Philosoph, Mathematiker und Astronom. Sein astro- 
nomisches Hauptwerk sind die Ilchanischen Tafeln. Unter seiner Leitung lieB 
der Mongolenfiirst Hélagi zu Meraga eine prichtige Sternwarte erbauen. Die 
Tafeln, in denen seine und seiner Mitarbeiter Beobachtungen niedergelegt sind, 
enthalten auBer Planetentafeln auch einen Fixsternkatalog. 


Alfons X. (1223—1284), Konig von Kastilien, ,,der Weise‘; vorurteilsfreier 
Freund und Férderer der Astronomie, die zu seiner Zeit und in seinem Lande 
noch wesentlich arabischen Charakter traégt; wird spater der Gotteslasterung 
angeklagt und entthront. La®t die nach ihm genannten Alfonsinischen Tafeln 
konstruieren. 


Ulug-Beg (d. i. der groBe First; 1894—1449), Tatarenfiirst. Forderer der 
Astronomie wie Al-Ma’min und Alfons, aber auch selbstindiger Beobachter. 
Errichtet in Samarkand eine Sternwarte mit Instrumenten von riesigen Dimen- 
sionen. Beobachtet die meisten Sterne des Ptolema&ischen Katalogs aufs neue und 
genauer, nachdem die Vergleichung mit dem von As-Safi (903—986) konstruierten 
Sternverzeichnis (1874 von Schjellerup herausgegeben) vielfach Fehler gezeigt hatte. 


Von Kopernikus bis Kepler. 


Purbach, Georg, oder Peuerbach (1423—1461), aus Peuerbach in Ober- 
ésterreich; Schiiler Johanns von Gmunden an der Wiener Universitat; dann in 
Rom, Ferrara und anderen Orten; seit etwa 1450 Nachfolger seines Lehrers in 
Wien. Scharfsinniger Mathematiker und fleiBiger Schriftsteller. Beginnt eine spater 
von Regiomontan vollendete ,,Epitome’t zum Almagest zu schreiben und verfabt 
die spiater hiufig gedruckten ,,Theoricae novae planetarum™. 


Regiomontan (1436—1476), eigentlich Johann Miller, aus Kénigsberg in 
Franken. Schon in sehr jugendlichem Alter in Wien immatrikuliert, wo Purbach 
sein Lehrer und Freund wird. Die Bekanntschaft mit Kardinal Bessarion aus 
Trapezunt weckt in berden den Plan einer Ubersetzung des Almagest. Nach 
Purbachs Tode (1461) geht R. mit Bessarion nach Italien, wo er griechische Hand- 
schriften kauft und kopiert, sowie astronomische Beobachtungen anstellt. 1468 
wird er Verwalter der griechischen Handschriften des ungarischen Konigs Matthias 
Corvinus. 1471 siedelt. er nach Niirnberg tiber, wo er mit Unterstiitzung des 
Biirgers Bernhard Walther eine Werkstatt, Sternwarte und Druckerei einrichtet. 
U. a. beobachtet er dort den Kometen von 1472 so gut, da Halley die Bahn be- 
rechnen konnte. Aus seiner Druckerei laBt R. die beriihmten Ephemeriden mit 
den Ortern von Sonne, Mond und Planeten nebst Angaben iiber die Finsternisse 
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hervorgehen. Ende 1475 ist R. wieder in Rom, um, einem Rufe Sixtus IV. folgend, 
die Kalenderreform zu bewirken, stirbt aber schon 1476. Das Geriicht, R. sei 
von Sixtus IV. zum Bischof von Regensburg ernannt worden, beruht auf dem 
Zeugnis des Humanisten Paul Jovius. Einige Schriften des R. erschienen erst 
nach seinem Tode, u. a. die ,,Epitome‘’ zum Almagest 1496, die Trigonometrie 1533. 


Kopernikus, Nikolaus, latinisiert aus Niclas Koppernigk (19. Februar 1473 
bis 24. Mai 1543), Sohn eines GroBkaufmanns deutscher Herkunft, der von Krakau 
nach Thorn ausgewandert war und daselbst die Schwester des spateren Bischofs 
von Ermland, Lucas Watzelrode, geheiratet hatte. Nach dem Tode des Vaters 
nahm sich der Oheim des zehnjaéhrigen Knaben an. Im Jahre 1491 wurde er in 
Krakau immatrikuliert, wo er sich héchst wahrscheinlich unter Brudzewski schon 
mit. Astronomie befaBt hat. 1496 ging er, um seine Studien fortzusetzen, nach 
Italien und lie8 sich in Bologna in das Album der Natio Germanorum einschreiben. 
Er studierte dort Rechtswissenschaft, zugleich aber auch Griechisch und unter 
Novara Astronomie. Vier Jahre blieb K. in Bologna. Wahrend dieser Zeit wurde 
er zum Domherrn in Frauenburg gewahlt. Im Jahre 1500 hielt er astronomische 
Vortraye in Rom. Nach kurzem Besuch in der Heimat studierte er 1501—03 
Rechtswissenschaft und Medizin in Padua und wurde 1503 in Ferrara zum Doktor 
des Kirchenrechts promoviert. Von 1506 bis 1512 war er als Leibarzt seines 
Oheims Watzelrode.in Heilsberg tatig. Nach dessen Tode 1512 siedelte K. nach 
Frauenburg tiber, und dort blieb er als Domherr bis an sein Lebensende. (Freilich 
erlitt sein Aufenthalt daselbst langere Unterbrechungen, als er von 1516—19 
und von 1520—21 den Posten eines ,,Administrators‘’ von Allenstein bekleidete. 
1523 war er, als der Bischofsstuhl voriibergehend unbesetzt war, sogar General- 
administrator von Ermland.) Das Laterankonzil (1514) lieB K. iiber die Kalender- 
reform befragen. Die Antwort lautete, die Jahres- und Monatslange seien noch 
nicht genau genug bekannt, wiirden aber von ihm weiter beobachtet. Siebzig 
Jahre spater dienten seine Bestimmungen auch wirklich als Grundlage fiir die 
Gregorianische Reform. Zur Aufstellung des heliozentrischen Systems war K. 
schon sehr friihzeitig (etwa 1506) gelangt; sein ganzes weiteres Leben widmete 
er der Ausarbeitung und Begriindung desselben. Schon vor 1512 legte er in dem 
handschriftlich verbreiteten ,,Commentariolus’ seine: Ansichten tiber das Sonnen- 
system nieder; Abschriften dieser Abhandlung wurden im 19. Jahrhundert wieder 
aufgefunden. Gegen die Verdffentlichung seines groBen Werkes hat sich K. lange 
gestraubt. Indessen gestattete er dem Joachim Rheticus, der 1539 aus Witten- 
berg zu ihm gekommen war, den Druck eines Vorberichtes, der ,,Narratio prima‘‘ 
(1540). Endlich erhielt Rheticus auf Drangen des Kulmer Bischofs Giese das ~ 
ganze Manuskript, dessen Drucklegung in Niirnberg durch Osiander besorgt wurde. 
K. erhielt das fertig gedruckte Werk ,,De Revolutionibus‘: erst auf dem Toten- 
bette (1543) und konnte daher nicht mehr erkennen, daf sein Sonnensystem durch 
eine Anderung auf dem Titelblatt und Einschiebung einer Vorrede Osianders als 
hypothetisch hingestellt wurde. Uber die weitere Geschichte des Buches siehe 
S. 52. 


Apianus, Peter, eigentlich Bienewitz (1495—1552), aus Leisnig in Sachsen; 
studiert in Leipzig und Wien; seit 1527 Professor der Mathematik in Ingolstadt. 
Sehr tiichtiger Beobachter, der auch selbst verschiedene Instrumente konstruiert. 
Durch seine ,,Cosmographia‘‘ (Landshut 1524) und sein Hauptwerk ,,Astronomicum 
Caesareum“ (Ingolstadt 1540) weit bekannt. Er ist der Entdecker der Tatsache, 
daB die Kometenschweife stets von der Sonne abgewandt sind. 
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Reinhold, Erasmus (1511—1553), aus Saalfeld in Thiiringen, wo er auch 
(an der Pest) stirbt. Seit 1536 mit Rheticus Professor der Mathematik in Witten- 
berg und wie dieser einer der ersten Anhinger von Kopernikus; berechnet auf 
Grund der neven Lehre Planetentafeln unter dem Titel: ,,Prutenicae tabulae 
coelestium motuum* (Wittenberg 1551). 


Rheticus, Georg Joachim (1514—1576), aus Feldkirch in Vorarlberg (Rhitien). 
Studiert in Ziirich; spater in Wittenberg, wo er Professor der Mathematik (1536 
bis 1542) wird; dann wenige Jahre in gleicher Stellung in Leipzig, spater in Ungarn. 
1539 begab er sich zu Kopernikus nach Frauenburg. Von dort schrieb er iiber 
das Werk des letzteren eine Art Vorbericht ,,De libris revolutionum Nicolai 
Copernici narratio prima‘ (Danzig 1540) an Schoner in Niirnberg. 


Wilhelm IV. (1532—1592), Landgraf von Hessen, genannt ,,der Weise‘. 
Eifriger und begabter Férderer der mathematischen Wissenschaften, der Geo- 
graphie und namentlich der Astronomie, errichtete auf seinem Schlosse zu Cassel 
eine Sternwarte, wo er mit Rothmann und Biirgi fleiBig beobachtete. 


Tycho (Tyge) Brahe (14. Dezember 1546 bis 13. [24.] Oktober 1601), aus 
Knudstrup in Schonen, damals zu Danemark gehorig, aus angesehener alter 
Adelsfamilie. Von seines Vaters Bruder an Kindesstatt angenommen, widmet er 
sich auf dessen Wunsch der Jurisprudenz und geht, nach dreijahrigem Besuche 
der hohen Schule in Kopenhagen, 1562 nach Leipzig. Die leidenschattliche Liebe 
zur praktischen Astronomie aber lat ihn das Brotstudium nur mit Widerwillen 
betreiben; wo er kann, beobachtet er mit Hilfe der allereinfachsten Instrumente. 
Nach Absolvierung des Trienniums verweilt er kurze Zeit in der Heimat, dann, 
von 1566 bis 1570. setzt er seine Studien in Wittenberg, Rostock und Basel fort 
und kniipft auf Reisen mit Astronomen und Chemikern Bekanntschaft an. Nach 
lingerem Aufenthalt in Augsburg kehrt er 1570 nach Danemark zuriick-und bleibt, 
nach seines Vaters Tode, bei dem Oheim Steen Bille, der seine naturwissenschaft- 
lichen Neigungen unterstiitzt oder doch nicht hindert. Die tiber den neven Stern 
von 1572 verfaBte Schrift macht ihn weit bekannt. 1575 geht er wieder auf 
Reisen, namentlich nach Cassel zum Landgrafen Wilhelm von Hessen. Dieser 
Besuch entschied Tychos Zukunft. Friedrich IJ. von Danemark, vom Land- 
grafen auf die hohe Begabung seines Landsmannes aufmerksam gemacht, ver- 
anlaBt ihn, der schon nach Basel iibersiedeln wollte, in Danemark zu bleiben. 
Er iiberlaBt ihm die Insel Hveen im Sund, wo nun T. seine weltberiihmten Stern- 
-warten, die ,,Uranienburg‘‘ und die ,,Sternenburg“, baut und dank kéniglicher 
Freigiebigkeit mit den kostbarsten Instrumenten und Apparaten ausriistet. Mit 
zahlreichen Gehilfen, unter denen Longomontanus (1562—1647) der her- 
vorragendste ist, lebt er hier ganz der Erforschung des Himmels und vermag 
seine hohen Talente fiir die Beobachtungskunst, sowohl in der Konstruktion wie 
in der Benutzung der Instrumente, aufs beste zu verwerten. Die wichtigste 
Leistung, die auf Hveen vollbracht wurde, ist die langjahrige Beobachtung der 
Orter der Planeten, auf Grund deren Kepler spater die Gesetze der Planeten- 
bewegung feststellen konnte. Erst nach dem Tode Friedrichs (1588) wird Tychos 
Ruhe gestért; Widersacher, deren der heftige, selbstbewufte Mann nicht wenige 
hatte, untergraben seine Stellung bei Hofe, so daB er sich entschlieSt, Danemark 
ganz zu verlassen (1597). Nach zweijahrigem Aufenthalte bei dem befreundeten 
Grafen von Rantzau in Wandsbeck folgt er ¢inem Rufe Rudolfs IJ. nach Prag 
als kaiserlicher Astronom und Mathematiker. Kaum aber zur Ruhe gelangt, 
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stirbt er plotzlich, seine unschatzbaren Beobachtungen dem groferen Nachfolger, 
seinem Gehilfen Kepler, iiberlassend. Tychos GroBe liegt auf praktischem Gebiete, 
in der Beobachtung und Beobachtungskunst, der er neue Bahnen eroffnete. Sein 
Hauptwerk, welches auch sein Weltsystem (s. S. 48) enthilt, sind die ,,Astronomiae 
instauratae progymnasmata‘ (2 Teile, Prag 1602). Kin zweites Werk: ,,Astro- 
nomiae instauratae mechanica‘s (Wandsbeck 1598) schildert seine Sternwarten 
und ihre instrumente. 


Maestlin, Michael (1550—1631), aus Géppingen in Wiirttemberg. Studiert 
Theologie und Mathematik in Tiibingen, wird 1571 Magister, 1576 Diakonus; 
1580 Professor der Mathematik in Heidelberg, seit 1583 in gleicher Stellung in 
Tibingen. Lehrer und Freund Keplers. 


Birgi, Jost (1552—1632), aus Lichtensteig in der Schweiz. Urspriinglich 
Uhrmacher und Mechaniker; wird 1579 bei Wilhelm von Hessen ,, Hofuhrmacher™, 
spater Astronom; lebt von 1603 an in Prag bei Kaiser Rudolf und Kepler, zuletzt 
aber wieder in Cassel. Erfindet den Reduktionszirkel und, unabhangig von Neper, 
die Logarithmen. | 


Kepler (Keppler), Johannes (27. Dezember 1571 bis 15. November 1630 
n. St.), als Siebenmonatskind armer lutherischer Eltern zu Weil der Stadt in 
Wiirttemberg geboren. Der schwiachliche, von Krankheiten heimgesuchte Knabe 
— die Pocken lieBen eine lebenslangliche ,,Blédigkeit des Gesichts‘ zuriick — 
wuchs unter den widrigsten Verhaltnissen auf. Mannigfacher Wechsel des Auf- 
enthalts unterbrach haufig den 1577 begonnenen Schulbesuch; gleichwohl trat 
die Begabung des Knaben so machtig hervor, da® er schon 1584 in die Adelberger 
Klosterschule, zwei Jahre darauf in die Klosterschule in Maulbronn kommen 
konnte. Nach dem Baccalaureatsexamen trat er (1589) in das beriihmte pro- 
testantisch-theologische Stift zu Tiibingen ein und erwarb schon 1591 die Ma- 
gisterwiirde. 

K. sollte Theologe werden, aber die starre Orthodoxie der Theologen schreckte 
ihn ab. Die neue Lehre des Kopernikus, in die ihn Maestlin einfiihrte, vor allem 
aber der innerste Drang seiner reichbegabten Natur fiihrten ihn zur Mathematik 
und Astronomie. Anfang 1594 nahm er die Lehrstelle fiir Mathematik und Moral 
an der Stiftsschule zu Graz an, und dieser Schritt entschied seine Zukunft. Sein 
dort verfaBtes Erstlingswerk ,,Prodromus dissertationum cosmographicarum 
continens mysterium cosmographicum™ (Tiibingen 1596) brachte ihm die Be- 
wunderung von Galilei und Tycho. Graz behielt ihn nicht lange. Als 1598 eine 
Protestantenverfolgung in Innerésterreich ausbrach und ihm 1600 endlich die 
Alternative zwischen Katholischwerden oder Auswandern gestellt wurde, . ent- 
schied sich der tiberzeugungstreue Mann fiir letzteres; im Herbst des Jahres folgte 
er einer Aufforderung Tychos, als Gehilfe an dessen Arbeiten teilzunehmen und 
speziell die Planetentafeln auf Grund der Tychonischen Beobachtungen neu zu 
berechnen. Das bei dem herrschsiichtigen Wesen Tychos unerquickliche Ver- 
haltnis léste, zum Glick fiir K., bald der Tod. 

K. wurde nun an Tychos Stelle ,,kaiserlicher Mathematiker’‘’ mit einem 
Gehalte von 500 Gulden. Die Zeit in Prag ist wohl die wichtigste in K.s wissen- 
schaftlichem Leben; er findet hier die beiden ersten seiner Gesetze, die er in der 
»Astronomia nova... . de Motibus stellae Martis“’ (Prag 1609) darlegt, und er 
begriindet die Dioptrik und die Theorie der Fernrohre in seinen Schriften: ,,Ad 
Vitellionem paralipomena‘ (Frankfurt 1604) und vor allem der ,,Dioptrice‘’ (Augs- 
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burg 1611). Je hoher aber sein wissenschaftlicher Ruhm stieg, desto schwieriger 
und trauriger wurde sein aéuBeres Leben; Krankheiten und Todesfille suchten 
seine Familie heim, und Geldnot — sein Gehalt wurde nie voll ausgezahlt — 
zwang ihn zu ,,nichtswiirdigen Kalendern und Prognostica‘. So entschloB er 
sich, nach dem Tode seines kaiserlichen Beschiitzers Rudolf IJ., eine Stellung . 
am Gymnasium zu Linz anzunehmen; 1612 siedelte er iiber, fand aber erst spater 
Zeit, an die Vollendung der Planetentafeln, die seine astronomische Hauptaufgabe 
bildeten, zu gehen. Sie erschienen 1627 unter dem Titel ,,Tabulae Rudolphinae‘ 
und blieben die Grundlage aller Planetenrechnungen fiir ein volles Jahrhundert. 
Daneben aber sann der phantasiereiche Denker iiber die Geheimnisse im Bau 
des Sonnensystems, dessen Wesen er in einfachen Zablenverhiiltnissen zu finden 
meinte. Sein 1619 zu Linz erschienenes Lieblingswerk: ,,Harmonices mundi 
libri V“ ist der literarische Ausdruck dieser Bemiihungen, und ihr wichtigstes 
Ergebnis ist das dritte Gesetz der planetarischen Bewegung. Auch verschiedene 
andere Schriften gab der unermiidliche Mann in dieser Zeit heraus, und alles dies 
ist um so bewundernswerter, als sich sein auBeres Dasein keineswegs giinstiger 
als friiher gestaltete. Nach dem Tode seiner ersten Frau (1611) hatte er sich 1613 
wieder verheiratet; die Kinder aber, die aus dieser Ehe hervorgingen, starben 
bis auf zwei. Dazu kam ein neues Mifgeschick in Gestalt des Hexenprozesses 
seiner greisen Mutter, der ihn 1620 auf langere Zeit zu ihrer Verteidigung nach 
seiner Heimat fiihrte. Der Schmerz, die verleumdete Frau als Hexe gefoltert zu 
sehen, blieb ihm gliicklicherweise erspart. Auch unter den Wirren des 30jahrigen 
Krieges hatte er zu leiden. 

Alles dies veranla$te ihn, 1628 zu Wallenstein nach Sagan zu gehen. Mit 
diesem. war er schon friiher bekannt geworden — er hatte ihm das Horoskop 
gestellt —, und Kaiser Ferdinand II. verwies K. jetzt an ihn wegen der Gehalts- 
riickstaénde. Der Friedlander férderte den groBen Astronomen zwar in seinen 
wissenschaftlichen Arbeiten, leistete aber die zugesagte Zahlung nicht, sondern 
suchte ihn mit einer Professur an der Universitat Rostock abzufinden. K. ging 
hierauf nicht ein, verlieS vielmehr Sagan, um vor dem in Regensburg versammelten 
Reichstage seine Rechte geltend zu machen. Die Uberanstrengung des langen 
Rittes warf ihn aber dort auf das Krankenbett, und nach kurzem Fieber starb 
der vielgepriifte Mann am 15. November 1630, Gesamtausgabe seiner Werke von 
Frisch (8 Bande, Frankfurt 1858—1871). 


Von Galilei bis Newton. 


Galilei, Galileo (15. Februar 1564 bis 8. Januar 1642), Sohn eines Kaufmanns, 
aus Pisa, von wo die Familie spaiter nach Florenz zog. G. wurde 1581 in Pisa 
immatrikuliert. Von seinem Vater gezwungen, Arzneikunde zu horen, studierte 
er privatim den Euklid und beobachtete die Konstanz der Schwingungsdauer des 
Pendels. 1585 nach Florenz zuriickgekehrt, erfand er im Jahre darauf die hydro- 
statische Wage zur Bestimmung spezifischer Gewichte. Er erhielt 1589 eine An- 
stellung an der Universitat Pisa, wo er die Fallgesetze untersuchte; 1592 siedelte 
er als Professor an die Universitat Padua iiber. In seinen Vorlesungen lehrte er 
noch das Ptolemiische Weltsystem, bekannte sich aber in einem Briefe an 
Kepler schon 1597 zu dem des Kopernikus. Die Nova von 1604 erklarte er fiir 
eine méglicherweise terrestrische Ausdiinstung. 1609 hérte er von einem in 
, Belgien’ erfundenen Fernrohr, konstruierte ‘Sich selbst ein solches und konnte 
1610 im ,,Sidereus nuncius‘’ die Entdeckung von Mondbergen, Sternhaufen und 
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Jupitermonden ankiindigen. 1610 entdeckte er auch die ,,Dreigestalt’’ des Saturn 
und die Phasen der Venus. Die Prioritit Galileis hinsichtlich der Entdeckung 
der Sonnenflecke (vgl. S. 279) wurde in seiner ,,Istoria . . . intorno alle macchie 
solari‘ (1613) scharf betont. Gegen die deutschen Astronomen Kepler, Marius 
und Scheiner hat sich G. nicht immer freundlich gezeigt, gegen die beiden letzteren 
sogar duBerst feindselig. Die 1609 und 1619 veréffentlichten Keplerschen Gesetze 
streift G. nur einmal ganz dunkel im Dialogo 1632, wo sie ihm als Stiitze fiir das 
Kopernikanische System hatten dienen kénnen, wo es aber nur heiBbt: ,,Marte 
che tanto travaglia i moderni astronomi”. 

1610 wurde G. als Hofmathematiker und Hofphilosoph nach Florenz berufen. 
Dies wurde ihm zum Verhingnis, denn er bekannte sich nunmehr offen zum 
heliozentrischen Weltsystem, und die Frage, ob dieses mit den Lehren der Kirche 
vereinbar sei, kam zur Eroérterung. Zu verschiedenen Malen gab G. seinen An- 
sichten tiber die Auslegung der einschlagigen Stellen der Bibel schriftlich Aus- 
druck. So kam es denn schlieBlich, daB 1615 der Dominikaner Lorini Anzeige 
bei der rémischen Inquisition machte. G. ging 1615 selbst nach Rom, konnte 
aber nicht verhindern, da8 am 24. Februar 1616 die Lehre vom Stillstand der 
Sonne und der Bewegung der Erde von den Theologen der Inquisition als téricht 
und schriftwidrig erklart wurde. G. erhielt darauf von der Inquisition den Befehl, 
das verurteilte System weder festzuhalten noch zu lehren oder zu verteidigen, 
und versprach vor Zeugen Gehorsam. Im Juni 1616 nach Florenz zuriickgekehrt, 
setzte er die Beobachtungen der Jupitermonde fort und schlug vor, mit Hilfe der- 
selben die geographischen Langen zu bestimmen. Die drei Kometen des Jahres 
1618 gaben AnlaB zu wissenschaftlichen Kontroversen, bei denen G. fiir den 
terrestrischen Ursprung der Kometen eintrat. Im Jahre 1624 ging G. nach Rom, 
um Urban VIII., der ihm als Kardinal Gunst erwiesen hatte, zu seiner Thron- 
besteigung zu begliickwiinschen; er fand aber die Aussicht auf eine Zuriicknahme 
des Verbots von 1616 nicht giinstig. 

Von 1626 an widmete sich G, der Abfassung eines groBen Werkes, des ,,Dia- 
logo . . . sopra i due Massimi Sistemi del Mondo‘, in welchem er sucht, das Ko- 
pernikanische System als richtig zu beweisen; 1629 war diese Schrift im wesent- 
lichen vollendet. 1630 reiste G. wiederum nach Rom, um das Jmprimatur und 
die Drucklegung zu erwirken; beides wurde aber erst 1632 in Florenz zustande 
gebracht. 

Beim Erscheinen des Dialogo 1632 ernannte Urban VIII. eine Kommission 
von Gelehrten zu dessen Begutachtung. Die Kommission verlangte acht Ande- 
rungen an dem Werke selbst und erhob die Anklage auf Ungehorsam gegen das 
Dekret von 1616. Durch Berufung auf diese erste Verurteilung kam das Buch 
vor das Tribunal der Inquisition, und der Proze8 war fiir G. von vornherein ver- 
loren. Nach Rom zitiert, langte G. im Februar 1633 dort an und stieg beim tos- 
kanischen Gesandten ab. Fiir die ersten beiden Verhére vom 12. bis zum 30. April 
erhielt G. eine Beamtenwohnung im Inquisitionspalast angewiesen. Zum Ge- 
sandten zuriickgekehrt, verfaBte er seine Verteidigungsschrift, die er am 10. Mai 
‘einreichte. Am 21. Juni war das letzte Verhor, in welchem G. erklarte, seit 1616 
das geozentrische System fiir das ausschlieBlich wahre gehalten zu haben. An 
diesem Tage mute G. seine friihere Wohnung in der Inquisition beziehen, um 
am folgenden Tage sein Urteil zu vernehmen. Am 22. Juni wurde der schon 1616 
erlassene Urteilsspruch vom Tribunal der Inquisition wiederholt und G. des 
Ungehorsams fiir schuldig erklart. Um sich vom ,,Verdachte der Hiaresie* zu 
reinigen, muBte G. im groBen Saale des Klosters Santa Maria sopra Minerva die 
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kopernikanische Lehre abschwéren und fiir seinen Ungehorsam Gefangener der 
Inquisition bleiben, iiberdies drei Jahre lang wéchentlich die sieben Bu8psalmen 
beten. Der Dialog kam in das Verzeichnis der veibotenen Biicher, in dem er bis 
1835 blieb. Am folgenden Tage, dem 23. Juni, erhielt G. die Erlaubnis, im tos- 
kanischen Gesandtschaftspalast zu wohnen, und am 30, Juni die weitere Ver- 
giinstigung, zum Erzbischof Piccolomini von Siena zu gehen. Am 1. Dezember 
1633 wurde G. ermachtigt, nach Arcetri tiberzusiedeln, wo er einen Landsitz ge- 
mietet hatte, und wo er zuriickgezogen leben sollte. 

Acht Jahre waren G. in Arcetri noch beschieden, mit einer kurzen Unter- 
brechung in Florenz, wo er infolge seiner im Jahre 1637 eingetretenen Erblindung 
arztlicher Hilfe bedurfte. Vorher war aber sein letztes Werk ,,Discorsi et dimo- 
strazioni matematiche intorno a due nuove scienze“ noch vollendet worden. Es 
enthalt in Dialogform die in Padua gemachten Entdeckungen und Experimente 
tiber die Fallgesetze, die Pendelschwingungen und andere mechanische Probleme. 
ae Werk erschien 1638 in Leiden. G. verschied in Arcetri im 78. Jahre seines 
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Fabricius, David (1564—1617), aus Esens in Ostfriesland; 1584 Pfarrer, 
erst zu Resterhave, dann (1603) zu Osteel, beide in Ostfriesland. Durch die 
Entdeckung der Mira Ceti (1596) und andere Beobachtungen mit Tycho und 
Biirgi, spater auch mit Kepler bekannt geworden, mit dem er lebhaft korrespon- 
diert. — Sein Sohn Johannes (1587 bis ca. 1617) entdeckt unabhaingig von 
Galilei (der sie schon 1610 fand) am 9. Marz 1611 die Sonnenflecke, woriiber die 
Schrift ,,De maculis in Sole observatis ete.‘‘ (Wittenberg 1611) handelt. Von 
Kepler sehr geschatzt, ebenso der Vater, den Kepler fiir den besten Beobachter 
nach Tycho erklarte. 


Bayer, Johannes (1572—1625), aus Rhain in Bayern, zu Augsburg als 
Rechtsanwalt gestorben. Gibt in. seiner ,,Uranometria‘“’ (Augsburg 1603) den 
ersten groBen und brauchbaren Sternatlas heraus; darin die noch jetzt gebrauch- 
liche Bezeichnung der helleren Sterne durch das griechische und zum Teil durch 
das lateinische Alphabet. 


Marius, Simon, eigentlich Mayr, (1573—1624), aus Gunzenhausen in 
Bayern. Hilt sich 1601 kurze Zeit bei Tycho Brahe in Prag auf, studiert dann 
in Padua Medizin; von 1605 an als Hofastronom zu Ansbach. Einer der ersten 
und eifrigsten Beobachter mit dem Fernrohr; entdeckt unabhangig von Galilei 
und gleichzeitig mit ibm die vier Jupiter-Satelliten, 1612 den Andromeda-Nebel. 


Scheiner, Christoph (1573—1650), aus Wald bei Mindelheim in Schwaben, 
Jesuit. 1610—16 Professor in Ingolstadt, wo er im Marz 1611 unabhangig von 
Galilei die Sonnenflecke entdeckt (s. 8. 281), Siedelt 1616 nach Innsbruck iiber; 
kurze Zeit ist er auch Professor an der Universitat Freiburg i. Br.; 1622 geht er 
nach NeiBe, wo er bald darauf Rektor des Jesuiten-Kollegiums wird. 1624 reist 
er in Angelegenheiten dieses Kollegiums nach Rom und bleibt dort bis etwa 
1633. Bis 1639 lebt er darauf in Wien, dann bis zu seinem Tode in NeiBe. Grofen 
Ruhm hat sich S. durch sein Werk tiber die Sonnenflecke ,,Rosa Ursina‘ (Bracciani 
1630) erworben. Mit Galilei war er iiber die Sonnenflecke in heftigen Streit ge- 
raten; er hat sich tbrigens niemals als ersten Entdecker derselben hingestellt. 
Zu erwahnen sind auch seine Erfindung des Storchschnabels (1603) und seine 
optischen, namentlich physiologisch-optischen Untersuchungen (,,Oculus h. e. 
fundamentum opticum‘, Innsbruck 1619). 
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Gassendi, Pierre (1592—1655), Sohn eines Bauern zu Champtercier bei Digne. 
Schon mit 16 Jahren Lehrer der Rhetorik in Digne und. mit 19 Jahren Professor 
der Philosophie in Aix; 1623 Kanonikus, 1625 Propst an der Kathedrale in Digne; 
seit 1645 Professor der Mathematik am Collége royal zu Paris, lehrt aber vor- 
nehmlich Astronomie. Zum heliozentrischen System bekennt er sich offenbar 
nur deswegen nicht offen, weil es der Schrift zuwider ist, und gibt ,,um zu. ge- 
horchen‘t dem Tychonischen den Vorzug. VerfaBte Biographien von Tycho Brahe, 
Kopernikus, Purbach und Regiomontan. Seine Opera omnia (6 Bande) erschienen 
1658 in Lyon. 


Riccioli, Giov. Battista (1598—1671), aus Ferrara. Jesuit und Lehrer an 
verschiedenen Ordenskollegien, zuletzt in Bologna. Sorgfaltiger Kompilator und 
fleiBiger Beobachter, aber Gegner des Kopernikanischen Systems; sein Haupt- 
werk: ,,Almagestum novum“ (Bologna 1651) enthalt neben vielem prinzipiell 
Verkehrtem eine Fiille auch historischen Details. 


[Hevel, Johannes, eigentlich Héwelcke, latinisiert Hevelius (1611 1687), 
aus Danzig. Auf Wunsch seiner Eltern entschlieBt er sich zum Studium der Juris- 
prudenz; geht 1630 nach Leiden sowie nach England und Frankreich und kehrt 
1634 nach Danzig zuriick. Widmet sich spater fast ausschlieBlich der Astronomie 
und errichtet sich eine groBe Sternwarte. Zugleich ist er in stadtischen Amtern 
tatig. Stirbt 1687 an Seiion Geburtstag, dem 28. Januar. — H. ist nur Beobachter; 
natiirliches Geschick und groBer Eifer verbanden sich mit niitzlichen Talenten, 
wie der Zeichen- und Kupferstecherkunst. Sein Verdienst liegt mehr auf beschrei- . 
bend-topographischem als messendem Gebiete, und das gréBte hat er sich in seinem 
ersten Hauptwerke, der ,,Selenographia (Danzig 1647), um den Mond erworben; 
H. ist der eigentliche Begriinder der Mondtopographie. Mit den Kometen hat er 
sich eingehend beschiftigt, wie sein ,,Prodromus cometicus (1665) und besonders 
die ,,Cometographia‘ (1668) zeigen; auch die im zweiten Hauptwerke, der ,,Machina 
coelestis‘‘ (2 Teile, 1673 und 1679), enthaltene Beschreibung seiner Instrumente 
bietet vieles Interessante. 


Picard, Jean (1620—1682), aus La Fléche in Anjou. Erst Priester, Schiiler 
von Gassendi, spaiter dessen Nachfolger am Collége de France. Fihrt 1669 die 
erste genaue Gradmessung in Frankreich aus, wobei zum ersten Male Winkel- 
meBinstrumente mit Fernrohren angewendet werden (Mesure de la terre, Paris 
1671). Begriindet 1679 das erste franzdsische astronomische Jahrbuch, die ,,Con- 
naissance des temps; gehért zu den besten Beobachtern seiner Zeit. 


Cassini, Giov. Domenico (1625—1712), aus Perinaldo bei Nizza. 1650 
Professor der Astronomie in Bologna und Ingenieur; wird 1669 zum Mitglied der 
Pariser Akademie und Astronomen der neuen, 1667—72 erbauten Sternwarte 
berufen. Hier, wie schon in Italien, als Beobachter ungemein tatig und erfolg- 
reich, auch sehr fruchtbarer Schriftsteller. Erblindet in héherem Alter. Unter 
seinen wichtigsten Entdeckungen und Beobachtungen sind vier Saturnsatelliten, 
das Zodiakallicht, die Jupiterrotation zu nennen. — Es folgen ihm als Astronomen 
und in der Direktion der Pariser Sternwarte: der Sohn Jacques C. (1677 bis 1756), 
der nach Halley zuerst die Eigenbewegungen der Sterne weiter verfolet; César 
Francois C. de Thury, dessen Sohn (1714—1784); Jacques Dominique C., 
Graf von Thury, der Urenkel (1748—1845). 


Huygens, Christian (14. April 1629 bis 8. Juni 1695), aus angesehener 
Familie im Haag. Erhalt vom Vater den ersten Unterricht; studiert dann die 
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Rechte in Leiden und Breda; unternimmt 1649 ausgedehnte Reisen nach Deutsch- 
land, Frankreich und England; publiziert nach seiner Riickkehr verschiedene 
wichtige mathematische Schriften, darunter: ,,De ratiociniis in ludo aleae (Leiden 
1657), worin er den Grund zur Wahrscheinlichkeitsrechnung legt. 1666 wird er 
Mitglied der neuen Pariser Akademie; lebt in Paris bis 1681; von da an aber bis 
zu seinem Tode wieder im Haag. — H. ist einer der scharfsinnigsten und tatigsten 
Forscher, ebenso hervorragend als theoretischer Physiker, wie seine schénen Unter- 
suchungen und Entdeckungen iiber das Licht, die Zentrifugalkraft, die Gestalt 
der Erde u. a. beweisen, wie als mechanischer Erfinder und astronomischer Be- 
obachter. Er vervollkommnet das Fernrohr; entdeckt die wahre Gestalt des Saturn- 
ringes und den ersten Saturntrabanten, wovon die Schrift: ,,Systema Saturnium‘ 
(Haag 1659) handelt, fiihrt endlich das Pendel bei den Uhren ein, dessen Theorie 
er in dem ,,Horologium oscillatorium“ (Paris 1673) entwickelt. 


Kirch, Gottfried (1639—1710), Sohn eines Sehneiders in Guben, lebt spater, 
hauptsachlich als Kalendermacher, im sachsischen Vogtlande, darauf in Koburg 
und in Leipzig, wo er eine Schiilerin des Sommerfelder Bauern-Astronomen Arnold 
(1650—1695) heiratet. Spater wieder in Guben, von wo er 1700 als Direktor an 
die neu zu errichtende Sternwarte nach Berlin berufen wird. Dort arbeitet er fleiBig 
mit seiner Frau Margarete und seinen Kindern Christfried und Christine. Von ihm 
und seinem Sohne und Nachfolger Christfried K. (1694—1740) zahlreiche Be- 
obachtungen von Kometen und Veranderlichen. 


Romer, Olaus (Ole) (1644—1710), aus Aarhuus in Danemark.  Schiiler 
und Freund von Picard; geht 1672 nach Paris, wo er Mitglied der Akademie 
und Erzieher des Dauphin wird und bis 1681 bleibt. Dann Professor der Mathe- 
matik in Kopenhagen. Begriindet dort den Ruf der schon unter Longomontan 
errichteten Sternwarte. Bestimmt 1675 die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des 
Lichtes; erfindet den Meridiankreis. Seine wertvollen Meridianbeobachtungen 
gingen 1728 bei einer Feuersbrunst zugrunde; nur die Beobachtungen dreier Tage 
wurden durch seinen Gehilfen und Nachfolger Peter Horrebow (1679—1764) 
erhalten. 


Newton und seine Zeit. 


Newton, Isaac (5. Januar 1643 bis 31. Marz 1727 n. St.), Sohn eines Guts- 
besitzers zu Whoolstorpe in Lincolnshire. Wie Kepler, wurde auch N. zu friih 
geboren. Auf der Schule von Grantham, wohin er als zwolfjabriger Knabe kam, 
war er nichts weniger als hervorragend. Schon nach einem Jahre zur Mutter 
zuriickgekehrt, sollte er ihr in landlichen Geschaften beistehen, doch schien er 
zu nichts brauchbar, ein Tréumer, dem ein Buch oder eine Maschine das Liebste | 
war. Ein Oheim wurde endlich auf den absonderlichen Knaben aufmerksam und 
beschloB, ihn studieren zu lassen. Nach abermaligem Besuch der Schule in Grant- 
ham kam N. 1661 nach Cambridge. Teils selbstandig, teils geleitet von seinem 
Lehrer Barrow, macht er nun die gré$ten Fortschritte, beherrscht bald das Ge- 
samtgebiet der Mathematik und schreitet selbst zu eigenen Untersuchungen. 
Inzwischen war er 1669 als Nachfolger Barrows Professor der Mathematik in 
Cambridge geworden, und 1672 nahm ihn die Royal Society als Mitglied auf. 
In der Cambridger Stellung blieb N. itber 30 Jahre; doch wurde er 1696 zum Auf- 
seher und 1699 zum Vorsteher der kéniglichen Miinze ernannt, wodurch er ein 
reiches Einkommen erhielt. Er siedelte nun nach London tiber und wurde mit 
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Ehren iiberhiuft. 1703 wurde er zum Prisidenten der Royal Society gewahlt, 
und er blieb dies bis zu seinem Tode. Da er unvermahlt war, fiihrte ihm seine 
Nichte, Miss Burton, das Haus. Erst im Jahre 1725 erkrankte er und starb 1727 
auf seinem Landsitze in Kensington. Sein Leichnam ruht in oem Pantheon 
Englands, der Westminster-Abtei. 

Newtons hervorragendste Leistung ist die Entdeckung des Gravitations- 
gesetzes; tiber die Geschichte derselben sind bereits S. 55 Angaben gemacht worden. 
Sein fundamentales Werk ,,Philosophiae naturalis principia mathematica er- 
schien 1687 in London. 

Auf rein physikalischem und mathematischem Gebiete riihren von N. noch 
drei Hauptwerke her: die ,,Opticks‘‘ (London 1704), worin er seine samt- 
lichen Untersuchungen iiber das Licht systematisch zusammenstellt; die ,,Arith- 
metica universalis‘* (Cambridge 1707) und die ,,Analysis‘‘ (London 1711), worin 
u. a. die Grundziige der Infinitesimalrechnung entwickelt werden. — In den 
Philos. Transactions findet sich seit 1672 eine Reihe hauptsachlich optischer 
Abhandlungen. Die Konstruktion des nach ihm benannten Teleskops fallt in das 
Jahr 1671. 


Doérffel, G. Samuel (1643—1688), aus Plauen; Pfarrer in Plauen, zuletzt 
Superintendent zu Weida in Sachsen-Weimar. Weist in seiner Schrift iiber den 
groBen Kometen von 1680 (Plauen 1681) auf die parabolische Bewegung der 
Kometen hin, die dann Newton streng nachweist. 


Flamsteed, John (1646—1719), aus Derby. Vom Vater zum Geistlichen 
bestimmt; doch bricht sich bald die Liebe zur Astronomie Bahn. Verschiedene 
Beobachtungen von Sonnenfinsternissen und Kometen verschaffen ihm Ruf. 
Studiert dann von 1670 an in Cambridge; macht den Konig Karl II. auf die Not- 
wendigkeit neuer und guter Beobachtungen, namentlich zur Bestimmung der 
Langen, aufmerksam und ruft 1675 auf diese Weise die koénigliche Sternwarte 
zu Greenwich ins Leben, deren erster Astronom (,,Astronomer Royal‘) er wird. 
Seine zahlreichen und fiir die damalige Zeit sehr genauen Beobachtungen liegen 
dem ersten groBen modernen Sternkatalog, der ,,Historia coelestis Britannica‘‘ 
(London 1712 bzw. 1725), und dem ,,Atlas coelestis’ (1729) zugrunde. 


Halley, Edmund (1656—1742), Sohn eines wohlhabenden Seifensieders zu 
Haggerston bei London. Kommt siebzehnjahrig nach Oxford und publiziert 
schon 1676 in den Philos. Trans. eine Abhandlung aus der Planetentheorie. Im 
gleichen Jahre reist er nach St. Helena, um die Sterne des siidlichen Himmels 
zu beobachten. Das Ergebnis dieser Expedition war der ,,Catalogus stellarum 
_ australium® (London 1679). Die Beschaftigung mit der Theorie des Erdmagne- 
tismus fiihrt H. 1698 bis 1700 nach den Kiisten des stidlichen Afrika. und 
Amerikas. Die wichtigste Frucht dieser beiden Expeditionen war die erste 
Deklinationskarte. 1720, nach Flamsteeds Tode, wurde er kéniglicher Astro- 
nom zu Greenwich, wo er hochbetagt starb. — H. ist einer der verdienstvollsten 
Astronomen. Er berechnete zuerst nach Newtons Methode die Bahnen von Kometen 
(iiber 20), unter denen der nach ihm benannte periodische Komet am bekanntesten 
ist. Seine Methode der Parallaxenbestimmung der Sonne aus Venusdurchgaingén 
veroffentlichte er in den Phil. Trans. 1693 und 1716. Auf die Eigenbewegung ver- 
schiedener Fixsterne machte er 1718 aufmerksam. 
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Das achtzehnte Jahrhundert. 


Bradley, James (1692—1762), aus Shireborn in Gloucester. Studiert anfangs 
Theologie und wird Pfarrer; etwa 1715 aber wird er durch seinen Oheim James 
Pound der Astronomie zugefiihrt, worin er so rasche Fortschritte macht, daB er 
schon 1721 Professor der Astronomie in Oxford wird. Von hier aus besucht er 1725 
den Liebhaber-Astronomen Molyneux (1689—1728) zu Kew bei London, nimmt 
an dessen Beobachtungen von y Draconis teil, setzt sie dann allein fort und findet 
1728 die Erklarung der auffallenden Ortsveranderungen in der Aberration des 
Lichtes. Hierdurch ist sein Ruf begriindet; er erhalt nach Halleys Tode die Di- 
rektion der Greenwicher Sternwarte, deren groBter Beobachter er wird. Zunidchst 
vollendet er hier die schon frither begonnenen, auf die Nutation beziiglichen Be- 
obachtungen. Mit neuen Instrumenten, Mauerquadrant und Passageninstrument, 
stellt er dann, unter Beriicksichtigung der Instrumentalfehler und der Refraktion, 
seit 1750 die schénen Meridianbeobachtungen von Fixsternen an, welche alle 
vorangegangenen an Genauigkeit weit iibertreffen. Seine angegriffene Gesundheit 
notigte ihn 1761, Greenwich zu verlassen und aufs Land nach Chalford zu ziehen, 
wo er am 13. Juli 1762 starb. 


Bouguer, Pierre (1698—1758), aus Croisic in der Bretagne. Spater in Paris, 
seit 1731 als Mitglied der Akademie. Nimmt 1735—1743 mit La Condamine an 
der groBen Gradmessungs-Expedition nach Peru teil. Feiner Physiker und Be- 
obachter; legt neben Lambert den Grund zur wissenschaftlichen Photometrie in 
seiner Schrift: ,,Essai d’optique“ (Paris 1729); konstruiert unabhangig von Savery 
das Heliometer (1748). 


Maupertuis, Pierre Louis Moreau de (1698-1759), aus vornehmer Familie 
zu St. Malo. Anfangs Militar; nahm als Dragoner-Kapitaén seinen Abschied und 
wandte sich der Wissenschaft zu. Schon 1723 ,,Adjoint‘t der Pariser Akademie; 
leitet 1736 die Lapplandische Gradmessungs-Expedition, deren Resultate in ,,La 
figure de la terre etc. (Paris 1738) verdffentlicht sind. Wird 1740 von Friedrich 
dem GroBen nach Berlin berufen, dort 1746 Prasident der Akademie der Wissen- 
schaften, kehrt aber 1756 nach Frankreich zuriick. Auf einer Reise stirbt er bei 
seinem Freunde Joh. Bernoulli in Basel. 


Dollond, John (1706—1761), aus Spitalfields bei London; Sohn eines fran- 
zosischen, nach England gefliichteten Protestanten. Anfangs Seidenweber, seit 
1752 Optiker. Konstruiert von 1757 an, wenn auch nicht als erster (vgl. S. 111), 
Achromaten, um deren Vervollkommnung sich dann sein Sohn Peter D. (1730 
bis 1820) verdient macht. 


Euler, Leonhard (1707—1783), aus Basel. Schiller speziell von Joh. Ber- 
noulli; geht 1727 als Akademiker nach St. Petersburg; lebt 1741—1766 in gleicher 
Stellung zu Berlin, von da ab wieder in St. Petersburg. Erblindet 1735 auf einem, 
1766 auf dem zweiten Auge. — Einer der genialsten Mathematiker und frucht- 
barsten Schriftsteller, die iiberhaupt gelebt haben; die Zahl seiner publizierten 
Arbeiten betragt fiber 750, wozu noch iiber 200 nachgelassene treten. Die Astro- 
nomie, speziell die Stérungstheorie, férderte er in zahlreichen Abhandlungen; 
wiehtig ist sein Werk ,,Theoria motuum planetarum et cometarum* (Berlin 1744). 
1747 weist er auf die Méglichkeit achromatischer Fernrohre hin. 


4 
Lacaille, Nicolas Louis de (1713—1762), aus Rumigny in Thiérache. 
Anfangs Theologe; yon Jacques Cassini fiir die Astronomie gewonnen; als Astro- 
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nom zuerst bei der franzésischen Gradmessung tatig; wird 1739 Professor der 
Mathematik am Collége Mazarin, 1741 Mitglied der Akademie; lebt 1751—54 
in deren Auftrage am Kap der Guten Hoffnung, wo er eine Gradmessung aus- 
fiihrt, namentlich aber zahlreiche siidliche Sterne beobachtet; sein Katalog ,,Coelum 
australe stelliferum‘: (Paris 1763) enthalt nahezu 10 000 Objekte. 


Clairaut, Alexis Claude (1713—1765), aus Paris. Schon im Alter von zwolf 
Jahren reichte er der Pariser Akademie eine Abhandlung mathematischen Inhalts 
ein und wurde mit 18 Jahren Mitglied der Akademie. Ex war ein hervorragender 
Theoretiker, der durch seine Untersuchungen tiber die Bewegung des Mondes und 
tiber die Figur der Erde (er nahm auch an der Lapplandischen Gradmessung unter 
Maupertuis teil) sowie durch seine Vorausberechnung der Wiederkehr des Halley- 
schen Kometen 1759 beriihmt geworden ist. 


d’Alembert, Jean le Rond (1717—1783), aus Paris. Als uneheliches Kind 
bei der Kirche Jean le Rond ausgesetzt und von der Frau des Glasers Alembert 
aufgezogen. Nach vielseitigen Studien wandte er sich den exakten Wissenschaften 
zu und wurde 1741 Mitglied der Akademie. In seinem ,,Traité de dynamique* 
(1743) ist das nach ihm benannte Prinzip enthalten. Im tibrigen hat er verschiedene 
Beitraige zur Mechanik des Himmels geliefert und auBerdem eine umfassende lite- 
rarische Tatigkeit entfaltet (Herausgabe der ,,Encyclopédie“ im Verein mit Diderot). 


Mayer, Christian (1719—1783), aus Meseritsch in Mahren. Jesuit; erst 
Lehrer in Aschaffenburg, dann Professor der Mathematik in Heidelberg, auch 
kurpfalzischer Hofastronom in Mannheim, wo er eine Sternwarte errichtet. — 
Lenkt durch seine Schrift: ,,Griindliche Verteidigung neuer Beobachtungen von 
Fixsterntrabanten‘‘ (Mannheim 1778) die Aufmerksamkeit auf die bis dahin sehr 
vernachlassigten Doppelsterne. 


Mayer, Joh. Tobias (1723—1762), aus Marbach in Wiirttemberg. Frith 
verwaist und in armlichen Verhaltnissen lebend, zuerst in Marbach, dann in 
Erlangen aufgewachsen, ist er wesentlich Autodidakt. Schon im 18. Jahre ver- 
offentlicht er eine geometrische Abhandlung. Von Augsburg, wo er einige Zeit 
zubrachte, geht er 1746 als Mitarbeiter am Homannschen Landkarteninstitut 
nach Niirnberg und folgt 1751 einem Rufe als Professor der Mathematik nach 
Géttingen; 1754 erhalt er die Aufsicht tiber die dortige kleine Sternwarte. Ein 
friihzeitiger Tod endigte sein Leben. M. ist einer der tiichtigsten Astronomen des 
18. Jahrhunderts; namentlich haben ihm seine Mondtafeln und die darauf be- 
ruhenden Methoden der Langenbestimmung zur See dauernden Ruhm gesichert. 
Das englische Parlament gewahrte seiner Witwe fiir die schon 1752 in der 
Hauptsache vollendeten ,,Novae tabulae motuum Solis et Lunae‘t einen Teil 
des Preises, den es fiir die beste Methode der Langenbestimmung bereits 1713 
ausgesetzt hatte; mit M. teilten sich in den Preis Euler, welcher die Theorie der 
Mondbewegung wesentlich vervollkommnet hatte, und der Uhrmacher Harrison. 
Auch als Erfinder ist er gliicklich; er beschreibt das Prinzip der Multiplikation 
der Winkel und einen Spiegelkreis, der ahnlich spater von Borda ausgefiihrt wurde. 
Ebenso macht er sich um die Mondtopographie verdient, stellt relativ genaue Be- 
obachtungen fiir einen Sternkatalog an und sammelt Daten zur Eigenbewegung 
der Fixsterne. 


Lambert, Johann Heinrich (1728—1777), aus Miilhausen im ElsaB; Sohn 
eines Schneiders. Arbeitet sich durch eigene Kraft empor zum Buchhalter eines 
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Eisenwerkes, Sekretér eines Baseler Professors, endlich Hauslehrer beim Prasi- 
denten v. Salis in Chur. Unternimmt 1756—58 mit seinen Loglingen Reisen 
nach Deutschland, Holland, Frankreich; lebt darauf Jangere Zeit in Bayern; 
endlich als Mitglied der Akademie der Wissenschaften (1765) in Berlin. — L. ist 
ebenso scharfsinnig als Physiker und Mathematiker, wie ideenreich als Philosoph, 
dabei literarisch @uBerst fruchtbar. Seine astronomischen Verdienste beruhen 
hauptsachlich in der Photometrie, deren mathematischer Begriinder er wurde, 
wie Bouguer der experimentelle, in seinen Beitragen zur Kometenbahntheorie 
und in seinen kosmologischen Ideen; sie werden durch die drei Hauptschriften 
charakterisiert: die ,,Photometria‘‘ (Augsburg 1760), die. Schrift ,,Insigniores 
orbitae cometarum proprietates (Augsburg 1761) und die ,,Kosmologischen Briefe“ 
(Augsburg 1761). 


Messier, Charles (1730—1817), aus Badonviller in Lothringen. Von De I’Isle 
zuis praktischen Astronomen herangebildet. Macht sich besonders durch zahlreiche 
Kometenentdeckungen bekannt und liefert die ersten brauchbaren Nebelkataloge. 


Lalande, Joseph Jérome le Francois de (1732—1807), aus Bourg-en- 
Bresse. Tritt friih in eine Jesuitenschule ein, geht aber bald nach Paris, um auf 
Wunsch der Eljtern Jura zu studieren. Die schon friih hervortretende Liebe zur 
Astronomie fihrt ibn zu De Isle und Lemonnier, deren eifrigster Schiller er wird. 
Auf des letzteren Verwendung wird er $751 von der Akademie zu astronomischen 
Zwecken nach Berlin gesandt. Nach seiner Riickkehr geht er bald wieder nach 
Paris, um sich ganz der Astronomie zu widmen. Wird 1753 Mitglied der Akademie, 
1761 Professor am Collége de France, spater Direktor der Sternwarte der Ecole 
militaire. — L. ist einer der fle:Bigsten Beobachter der neveren Zeit und einer der 
fruchtbarsten astronomischen Schriftsteller. Als Beobachter hat er sich vor allem 
durch seine zuerst in groBem Stil ausgefiihrten Zonenbeobachtungen verdient 
gemacht, deren gréSten Teil (iber 47000 Sterne enthaltend) Baily auf Veran- 
lassung der British Association herausgab (London 1847). Sein bekanntestes Werk 
ist sein Lehrbuch der Astronomie (1764). , 


Maskelyne, Nevil (1732—1811), aus London; Doktor der Theologie. Geht 
1761 zur Beobachtung des Venusdurchganges nach St. Helena, 1763 zur Prifung 
der Harrisonschen Chronometer nach Barbados; wird 1765 Astronomer Royal 
za Greenwich und veranlaBt 1767 die Herausgabe des Nautical Almanac. Unter- 
nimmt mit Hutton 1774 die Messungen am Berge Shehallien zur Bestimmung 
der Erddichte. 


Bailly, Jean Sylvain (1736-1793), aus Paris. Kustos der kéniglichen 
Gemaldesammlungen und Mitglied der drei franzésischen Akademien. Durch 
Lacaille zur Astronomie gefibrt, der er sich theoretisch, in verschiedenen Abhand- 
langen iiber die Jupitersatelliten und Jupiter selbst, sowie praktisch widmet. 
Nach Ausbruch der franz6sischen Revolution wird er zum Prasidenten der ersten 
Nationalversammlung und dann zum Maire von Paris erwahlt, unter der. Herr- 
schatt der Jakobiner aber hingerichtet. — In seinen Werken, der ,,Histoire de 
Vastron. ancienne’ (Paris 1775), der ,,Hist. de l’astron. moderne“ (3 Voll, 1779-82) 
und dem .,Traité de V’astron. indienne et orient. (1787) gibt er eine Darstellung 
der Geschichte der Astronomie. 


ri 
Lagrange, Joseph Louis (1736—1813), aus Turin. Nach kurzem Besuche der 
Universitat wird er bereits 1753 Professor der Mathematik an der Artillerieschule 
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in Turin; folgt 1766 einem Rufe Friedrichs des GrofSen nach Berlin, wo er an Eulers 
Stelle Direktor der mathematischen Klasse der Akademie der Wissenschaften 
wird. 1787 geht er nach Paris, wo er die Professur fiir Mathematik an der Ecole 
normale und Ecole polytechnique einnimmt. — Neben Euler ist L. der gréBte 
Mathematiker, speziell Analytiker, der Vor-GauSischen Zeit, und mit der Vari- 
ationsrechnung, die er begriindet, wie mit seinem fundamentalen Werke, der 
Mécanique analytique (Paris 1788), hat er auch der physischen Astronomie 
ganz neue Bahnen erdéffnet. 


Herschel, Friedrich Wilhelm (15. November 1738 bis 25. August 1822), 
aus Hannover. Sein Vater konnte ihm und seinen neun Geschwistern nur eine 
mittelmaBige Erziehung geben; doch zeigte sich der junge Wilhelm als fahiger 
Schiiler und namentlich auch musikalisch begabt. Ende 1755 kam H. als Hoboist 
der Garden zuerst nach England, kehrte aber im folgenden Jahre nach Deutsch- 
land zuriick. Er verlieS das Land seiner Geburt zum zweiten Male nach der 
Schlacht von Hastenbeck (26. Juli 1757); sein nicht sehr kraftiger Korper soll 
den Strapazen des Krieges, den er zum Teil mitmachte, nicht eewachsen gewesen 
sein. Uber die ersten Jahre des Aufenthaltes in England weiB man wenig; ver- 
mutlich hat er durch Musikunterricht sein Leben gefristet. Die Unterstiitzung 
eines Génners brachte ihm indessen bald eine bessere Stellung. Er erhielt 1765 
die Organistenstelle in Halifax und im folgenden Jahre eine gleiche, eintragliche 
Stellung in Bath. An beiden Orten suchte er die Liicken seiner Bildung durch 
eifriges Studium auszufiillen. Zur Mathematik fiihrte ihn die Theorie der Musik, 
und durch die Mathematik wiederum wurde er zur Optik geleitet. Als etwa 1766 
ein kleiner Reflektor in seinen Besitz gelangte, fing er an, Spiegel zu schleifen 
und, als ihm 1774 das erste gréBere Spiegelteleskop gelungen war, praktischer 
Astronom zu werden. Gleichwohl vernachlassigte er seinen Beruf nicht; er blieb 
‘noch jahrelang Organist zu Bath. Erst als ihm, am 13. Marz 1781, die Entdeckung 
des Uranus gliickte und er dadurch mit einem Schlage ein beriihmter Mann wurde, 
anderten sich die Verhaltnisse. Die Royal Society machte ihn zu ihrem Mitgliede; 
Konig Georg gewahrte ihm ein Jahresgehalt von 200 £ und damit die Mittel, sich 
nur der Wissenschaft zu widmen. 

Mit seiner Schwester Karoline, die er 1772 aus der Heimat geholt, und die 
von da ab als treue Gehilfin seine Arbeiten teilte, zog H. nun (1782) nach Datchet 
bei Windsor und Anfang 1786 nach Slough. Inzwischen waren die Spiegelteleskope, 
deren er mit seinem Bruder Alexander eine auBerordentlich gro8e Zahl konstruiert 
hatte, an GréBe und Vollendung gewachsen und hatten, da er viele ins Ausland 
verkaufte, auch seinen Ruf als praktischer Optiker begriindet. Die Versuche fiihrten 
schlieBlich zum Bau des bekannten 40fiiBigen Riesenteleskops. 

Die Behaglichkeit des Hauses wuchs, als er im Jahre 1788 die verwitwete 
Tochter eines begiiterten Kaufmanns in Slough heiratete. Sein weiteres Leben 
verbrachte er in Slough und iiberlieB schlieBlich seinem Sohne, John H., die Fort- 
fiihrung der stellarastronomischen Arbeiten, die seinen Ruhm begriindet hatten. 
Nach mehrmonatiger Krankheit verschied er ruhig am 25. August 1822. 

Mit seinen machtigen Instrumenten durchforschte er den Fixsternhimmel 
systematisch; seine Beobachtungen, Experimente und Forschungen finden sich 
in etwa 70 Abhandlungen in den Philos. Transactions von 1780—1818 nieder- 
gelegt, neu herausgegeben als ,,Scientific Papers‘ (London 1912), 2 Bde. 


Schréter, Johann Hieronymus (1745—1816), aus Erfurt. Studiert die 
Rechte und wird 1778 Braunschweigisch-Liineburgischer Oberamtmann zu Lilien- 
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thal bei Bremen, wo er sich eine Privatsternwarte baut. Beobachtet hier an guten 
Spiegelteleskopen, unterstiitzt von Gehilfen, wie Harding und Bessel. Die Stern- 
warte wurde 1813 von den Franzosen gepliindert und verbrannt, worauf Schr, 
nach Erfurt zuriickkehrte. — Namentlich stellte er topographische Beobachtungen 
am Monde und an anderen Kérpern des Sonnensystems an, 


Piazzi, Guiseppe (1746—1826), aus Ponte im Veltlin. Tritt 1764 in Mai- 
land in den Theatinerorden; studiert Philosophie und Theologie in Turin und Rom; 
1769—79 Lehrer und Prediger an verschiedenen Orten, endlich Professor der 
Mathematik an der Accademia in Palermo und Direktor der dortigen, 1790/91 
erbauten Sternwarte bis 1817, wo er als Generaldirektor der Sternwarten Neapel 
und Palermo nach ersterem Orte tibersiedelt. Als Entdecker des ersten kleinen 
Planeten, der Ceres, in weiteren Kreisen bekannt. Seine wichtigste Leistung ist 
sein tiber 7500 Orter enthaltender Fixsternkatalog. 


Bode, Johann Elert (1747—1826), aus Hamburg. Wird 1772 von dort 
als rechnender Astronom nach Berlin berufen, wo er 1774 das Berliner Astro- 
nomische Jahrbuch begriindet und 1786 zum Direktor der Sternwarte ernannt 
wird. Durch seine in vielen Auflagen erschienene ,,Anleitung zur Kenntnis des 
gestirnten Himmels* (1. Aufl. 1768), seine Sternkarten und popularen Schriften 
um die Verbreitung astronomischer Kenntnisse verdient. 


Delambre, Jean Bapt. Joseph, (1749—1822), aus Amiens. Erst Haus- 
lehrer in Paris, dann, 1782, durch Lalande fiir die Astronomie gewonnen, nach 
- dessen Tode Professor der Astronomie am Collége de France. Als praktischer 
Astronom und Geodat an der Gradmessung beteiligt, woriiber das groBe Werk 
,.Base du systéme métrique“ (3 Voll. Paris 1806—10) handelt; berechnet Tafeln 
der Sonne, der groBen Pianeten und Jupitersatelliten. Namentlich ist -D. be- 
kannt geworden durch seine 6 Bande umfassende ,,Histoire de l’astronomie‘ 
(1817—1827). 


Laplace, Pierre-Simon (23. Marz 1749 bis 5. Marz 1827), aus Beaumont- 
en-Auge bei Caen, Dpt. Calvados: war Schiiler und nachher Lehrer an der Militar- 
schule seiner Vaterstadt; ging mit 18 Jahren nach Paris, wo er d'Alembert 
durch einen Brief iiber die Prinzipe der Mechanik von seinem Talent tiberzeugte 
und eine Professur an der Militarschule erhielt. Wurde 1784 Examinator an 
der Kel. Artillerieschule und Professor an der Ecole normale. Nahm 1799 vom 
Konsul die Stelle eines Ministers des Innern an, bewies aber schon nach 6 Wochen 
seine Unfahigkeit zu dem Amte. Wurde Senator, sogar Kanzler des Senats (1803). 
Nach Napoleons Fall wurde er zum Pair mit Sitz in der Kammer und 1817 
zum Marquis ernannt. Die letzten Jahre verlebte er auf seinem Landhause zu 
Arcueil. Seine Entdeckungen machte Laplace zwischen dem 20. und 40. Lebens- 
jahre; die folgenden 38 Jahre galten der Abfassung der Werke ,,Systéme du monde“ 
(1796) und ,,Mécanique céleste’ (1799—1825). Die Analysis verdankt ihm die 
Theorie der Kugelfunktionen und des Potentials, die. Himmelsmechanik die 
(1773 angekiindigte) Entdeckung der Unveranderlichkeit der mittleren Bewegungen 
der Planeten. Sein klassisch geschriebenes Werk ,,Systéme du monde“ verschafite 
ihm einen Sitz unter den Vierzig der franzésischen Akademie (1816). War seit 
1773 Adjunkt, seit 1785 Mitglied der Akademie der Wissenschaften und Mit- 
begriinder des Liingenbureaus, auch dessen zeitweiliger Prasident. Seine Gesamt- 
werke wurden zweimal gedruckt: 1843—47 in’7 Banden und dann 1878—1904 
in 13 Banden. 
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Herschel, Karoline Lucretia (1750—1848), Schwester von Sir William 
und dessen treue Gehilfin bis an seinen Tod, worauf sie nach Hannover zuriick- 
kehrt. — Entdeckte acht Kometen und mehrere Nebel; gab einen Katalog von 
561 Flamsteedschen Sternen und ein Vergleichsverzeichnis der Sterne des British 
Association Catalogue heraus (London 1798). 


Das neunzehnte Jahrhundert. 


Zach, Franz Xaver, Freiherr von (1754—1832), aus PreBburg. In einer 
Jesuitenschule erzogen; kurze Zeit in der dsterreichischen Armee, dann praktischer 
Ingenieur. Seit 1786 Direktor der neu gegriindeten Sternwarte auf dem Seeberge 
bei Gotha; starb in Paris an der Cholera. Hauptsachlich bekannt durch die von 
ihm (seit 1807 von Lindenau) herausgegebene ,,Monatliche Correspondenz‘‘, von 
der im ganzen 28 Binde erschienen (Gotha 1800—1813). 


Olbers, Heinrich Wilhelm Matthias (1758—1840), aus Arbergen bei 
Bremen. Bildete sich autodidaktisch schon frithzeitig in der Mathematik und 
Astronomie aus. Indessen widmete er sich der Medizin und promovierte 1780 
in Gottingen. 1781 lieB er sich als Arzt in Bremen nieder. 1820 zog er sich von 
der arztlichen Praxis zuriick. — Es gibt kaum einen Liebhaber, der die Astro- 
nomie so geférdert hat, wie O. Das Gebiet, wo er vollkommen Meister war, ist 
die Kometenastronomie. Nicht nur hat er sechs Kometen selbst entdeckt und 
eine groBe Zahl beobachtet und berechnet; er gab auch in seiner ,,Abhandlung 
iiber die leichteste und bequemste Methode, die Bahn eines Kometen zu berechnen‘ 
(Weimar 1797) die erste bequeme Methode, ihre Bahnen zu bestimmen. Ubrigens 
war O, auch nach anderer Richtung erfolgreich, so durch die Entdeckung der 
Pallas und der Vesta. Nicht weniger aber wirkte er durch seine bedeutende Per- 
sonlichkeit, die Jiinger der Astronomie in ihren Kreis zog; in allzu bescheidener 
Weise hat er es selbst als sein gréBtes Verdienst bezeichnet, Bessel fiir die Astro- 
nomie gewonnen zu haben. 


Pons, Jean Louis (1761—1831), aus Peyre in der Haute-Dauphiné. Adjunkt 
der Sternwarte zu Marseille bis 1813, spater Direktor der Sternwarte zu Marlia 
bei Lucea, endlich seit 1825 Direktor der Sternwarte in Florenz. Beriihmt als 
Entdecker von Kometen, deren er von 1801—27 nicht weniger als 37 auffand, 
darunter (1818) den berithmten Enckeschen. 


Harding, Karl Ludwig (1765—1834), aus Lauenburg. Erst Theologe; dann 
von 1800—1805 Inspektor der Schréterschen Sternwarte in Lilienthal, darautf 
Professor der Astronomie in Gottingen. Entdeckt die Juno und drei Kometen; 
namentlich verdient durch seinen ,,Atlas novus coelestis (Géttingen 1808—1823), 
einen der ersten nach wissenschaftlichem Prinzip konstruierten modernen Stern- 
atlanten; auch zwei Horae der Berliner Akademischen Sternkarten riihren von 
ihm her. 


Bouvard, Alexis (1767—1843), aus Haut-Faucigny in der Nahe von Chamonix. 
Kommt 1785 nach Paris und findet nach einem Leben voller Entbehrungen 1793 
Anstellung an der Pariser Sternwarte. Im nachsten Jahre wird er mit Laplace 
bekannt und dessen eifriger Mitarbeiter; 1803 Mitglied der Akademie, 1804 des 
Bureau des Longitudes. — Anfanglich Beobachter, hat er sich spater der rechnenden 
Astronomie. zugewandt und namentlich durch seine Tafeln fiir die groBen Planeten 
sehr Verdienstliches geleistet. Er sprach sich schon bei der Publikation seiner 


Herschel — Schumacher. 819 


Uranustafeln (Paris 1821) iiber die auffallenden Abweichungen der Beobach- 
tungen von der Theorie aus und neigte der Annahme eines groBen storenden 
Planeten zu. 


Repsold, Johann Georg (1771—1830), aus Wremen in Hannover. An- 
fangs Wasserbaubeamter, spiter, seit 1799, Spritzenmeister in Hamburg, wo er 
eine mechanische Werkstatte begriindete, die fiir die praktisehe Astronomie und 
Prazisionsmechanik von gréBter Bedeutung geworden ist. R. verungliickte in 
Austibung seines Berufes bei einem Brande in Hamburg. — Seine beiden Sdhne, 
Adolf und Georg, und nach deren Tode die Enkel Johannes (1838—1919) und 
Oskar (1842—1919) haben das Institut im Geiste des Begriinders fortgefiihrt 
und auf gleicher Hohe zu erhalten gewubt. 


Reichenbach, Georg von (1772—1826), aus Durlach in Baden.  Anfangs 
Militar, dann bayerischer Beamter. Griindet im Verein mit dem Uhrmacher 
J. Liebherr, wozu dann noch J. v. Utzschneider (1761—1840) trat, das mecha- 
nisch-optische Institut, welches besonders seit Fraunhofers Eintritt (1806) zu 
hoher Beriihmtheit gelangte. 


Gau8, Karl Friedrich (30. April 1777 bis 23. Februar 1855), aus Braun- 
schweig; Sohn eines Handwerkers und stadtischen Subalternbeamten. Selbstandig 
lernt er als Kind lesen, und schon als Knabe setzt er durch sein Rechentalent 
alles in Staunen. Vom Herzog Karl Wilhelm Ferdinand unterstiitzt, bezieht er 
1792 das Gymnasium des Collegium Carolinum zu Braunschweig, 1795 die 
Universitat Gdéttingen, wo er sich nach kurzem Schwanken zwischen Philologie 
und Mathematik ganz letzterer Wissenschaft hingibt. Nach dreijahrigen Studien 
kehrt er 1798 nach Braunschweig zuriick und promoviert im folgenden Jahre 
in Helmstedt. Die fortdauernde Unterstiitzung des Herzogs gewabrt ihm die 
Mittel, in seiner Vaterstadt zunichst der Wissenschaft zu leben; erst 1807, nach- 
dem er durch seine ,,Disquisitiones arithmeticae“ (Leipzig 1801) und seine Rech- 
nungen tiber die Ceres, die ihre Wiederauffindung erméglichten, schon langst 
einen Weltruf erlangt hatte, erhalt er in der Direktion der neuen Sternwarte und 
der Professur der Mathematik in Géttingen eine unabhangige Stellung.  Seit 
jener Zeit hat G. still in Géttingen gelebt, seit 1810 an der Seite seiner zweiten 
Frau, welche ihm die heifgeliebte erste Gattin, mit der er sich 1805 vermahlt 
hatte, zu ersetzen suchte. — Was G.s Genius fiir Mathematik, Geodasie und 
Physik getan, ist bekannt und gehért nicht hierher; nicht weniger unsterblich 
aber sind seine Verdienste um die Astroncmie. In der ,,Theoria motus corporum 
coelestium’ (Hamburg 1809) entwickelt er die seitdem nur in Nebensachlichem 
erweiterte Methode zur Bestimmung der Bahnen der Himmelskérper, und in 
der ,,Theoria combinationis observationum ete.“ begriindet er, unabhangig und 
in anderer Weise als Legendre, der den gleichen Gegenstand schon 1806 behandelt 
hatte), die sogenannte Methode der kleinsten Quadrate, welche die Wahrschein- 
lichkeitsrechnung auf die Beobachtungen zur Erlangung der genauesten Resultate 
und zur Bestimmung der bei jeder Untersuchung zu befiirchtenden Fehler an- 
wendet. Selbst in der praktischen Astronomie wie in der Geodasie war G. tatig 
- und erfolgreich. 


Schumacher, Heinrich Christian (1780—1850), aus Bramstedt in Holstein. 
Studiert die Rechte, wendet sich aber nach seiner Promotion (1806) zur Astro- 
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nomie; wird nach dreijahrigem Aufenthalte in Altona Professor der Astronomie 
in Kopenhagen, 1815 Direktor der Sternwarte in Mannheim, kehrt aber schon 
1815 nach Kopenhagen, dann nach Altona zuriick, wo ihm sein Génner, der Kénig 
von Dianemark, eine kleine Sternwarte ausriistet. Hier wirkt er, als nomineller 
Professor der Kopenhagener Universitat und Etatsrat, bis zu seinem Tode. — 
Vielseitig gebildet und in engem Verkehr mit seinen groBen Zeitgenossen Gaub, 
Bessel, Olbers, Hansen u. a. bildet Sch. namentlich seit der 1821 erfolgten Grindung 
der ,,Astronomischen Nachrichten“ den literarischen Mittelpunkt der astro- 


nomischen Welt. 


Lindenau, Bernhard August von (1780—1854), aus Altenburg. Von Beruf 
Jurist; 1834—1843 Prasident des sachsischen Staatsministeriums. 1804 inter- 
imistisch, 1808 definitiv zum Direktor der Seeberger Sternwarte ernannt, welches 
Amt er 1817 niederlegt. 


Littrow, Joseph Johann Edler von (1781—1840), aus Bischofteinitz in 
Bohmen. Studiert in Prag, wird bald zur Astronomie gelenkt und schon 1807 zum 
Professor und Direktor der Sternwarte in Krakau ernannt. In gleicher Stellung 
geht er 1810 nach Kasan und von dort 1816 als Kodirektor nach Ofen; nach 
Triesneckers (1745—1817) Tod wird er Direktor der Sternwarte in Wien. — 
Als Lehrer und Schriftsteller hat L. viel geleistet und durch seine zahlreichen 
popularen Schriften zur Verbreitung astronomischer Kenntnisse wesentlich bei- 
getragen. Von seinen Schriften verdienen namentlich die ,,Dioptrik’ (Wien 
1830), die ,,Theoretische und praktische Astronomie*’ (Wien 1821—27) und 
die ,,Wunder des Himmels‘ (1. Aufl. Stuttgart 1834) Erwaihnung. Sein Sohn, 
Karl Ludwig y. L. (1811—1877), folgte ihm in der Direktion der Wiener Stern- 
warte. 


Bessel, Friedrich Wilhelm (22. Juli 1784 bis 17. Marz 1846), aus Minden, 
wo sein Vater Justizbeamter war. Die geringen Einkiinfte erschwerten Unterhalt 
und Unterricht; der junge B., dessen Anlage zum Rechnen sich sehr frithzeitig 
zeigte, entschlo§ sich daher, Kaufmann zu werden. Sein Vater brachte ihn Ende 
1798 nach Bremen, wo er in ein angesehenes Handelshaus eintrat. Die GroB- 
artigkeit des Geschiftes fesselte B. ungemein, doch fand er sich bald nicht hin- 
reichend beschaftigt und fing an zu studieren, in der Absicht, Schiffskargador 
zu werden. ' Das erste Buch, welches er zu diesem Zwecke durchnahm, Moores 
Epitome of navigation, machte ihn auf die Wichtigkeit der Astronomie fiir die 
Schiffahrt aufmerksam; er warf sich nun mit aller Leidenschaft auf diese Wissen- 
schaft. Auch der groBe Beobachter verriet sich schon damals in den Beobach- 
tungen, die er mit selbstgefertigten Sextanten anstellte. Durch das. Studium von 
Lalandes Astronomie und der Abhandlung iiber Kometenbahnbestimmung von 
Olbers wurde er schon 1804 befahigt, aus den Beobachtungen iiber den Halley- 
schen Kometen von 1607 eine Bahn abzuleiten. Diese erste wissenschaftliche 
Arbeit wurde auf Veranlassung von Olbers in Zachs Monat]. Korrespondenz 
gedruckt. Auf Olbers’ Wunsch berechnete B. noch eine Reihe anderer Kometen- 
bahnen, bildete sich dabei aber gleichzeitig auf das eifrigste in der héheren Mathe- 
matik aus. 

Inzwischen trat in seinem auBeren Leben eine Wendung ein. B. verlie} den 
Kaufmannsstand und nahm Anfang 1806 die Inspektorstelle bei Schréter in 
Lilienthal an. Hier entfaltete er eine ungewohnliche Tatigkeit, und namentlich 
entwickelte sich sein Beobachtungstalent rasch. 
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In Lilienthal blieb B. nicht lange. Als Konig Friedrich Wilhelm III. von 
PreuBen eine Sternwarte in Konigsberg zu errichten beschlossen hatte, erging 
der Ruf an B., die Direktion des neuen Instituts zu iibernehmen, und der junge, 
mittlerweile schon beriihmt gewordene Astronom siedelte im Mai 1810 nach Kénigs- 
berg iiber. Mit anfangs nur geringen Mitteln wuBte B. die wertvollsten Resultate 
zu erzielen, und je besser mit der Zeit die Instrumente wurden, desto feiner bildete 
er ihre Theorie aus. Als eine Hauptaufgabe betrachtete er zuniichst die Fest- 
legung aller zur Bestimmung genauester Positionen der Gestirne erforderlichen 
Fundamente, und viele Jahre hat er der Untersuchung dieser Grundlagen gewidmet. 
Uber die Prazession, die Nutation und Aberration, die Refraktion und die Schiefe 
der Ekliptik hat er die eingehendsten Untersuchungen angestellt und den ver- 
schiedenen Verzeichnissen der Fundamentalsternérter auf diese Weise eine bis 
dahin nicht gekannte Vollendung zu geben gewuBt. Abgesehen von diesen Stern- 
verzeichnissen ist als die wichtigste Schrift jener Zeit die Bearbeitung der Bradley- 
schen Beobachtungen zu nennen (Fundamenta astronomiae, Kénigsberg 1818). 
Nach Vollendung der Fundamenta begann er 1821 das groBe Unternehmen, alle 
Sterne von — 15° bis + 45° Deklination bis zur 9. GréBe in Meridianzonen még- 
lichst genau festzulegen. Im Anschlu8 hieran gab er zugleich Anregung und Plan 
zu den Berliner Akademischen Sternkarten. 

Ein neues Feld der Tatigkeit eréffnete sich B., als er 1829 in den Besitz eines 
Fraunhoferschen Heliometers gelanete. Es ist bekannt, wie B. das neue Instru- 
ment in gleich vollendeter Weise zu priifen und zu benutzen gewuBt hat, wie die 
Meridianinstrumente, Als wichtigstes Ergebnis ist hier die erste Sternparallaxe, 
von 61 Cygni, zu nennen; aber auch auf Doppelsterne, Jupiter- und Saturn- 
trabanten u. a. wurde das Heliometer angewandt. Alle diese Untersuchungen, 
denen sich andere wichtige Arbeiten aus der spharischen wie theoretischen Astro: 
nomie anreihen, bilden den Inhalt der ,,Astronomischen Untersuchungen‘ (2 Bande, 
Kénigsberg 1841—42). In den letzten Jahren wandte sich B. wieder mehr den 
Meridianbeobachtungen zu, und eine der folgenreichsten Arbeiten, die Unter- 
suchung der veriinderlichen Eigenbewegungen des Sirius und des Procyon, welche 
Zur Erkenntnis ihrer Doppelsternnatur fiithrte, verdanken wir dieser Zeit. 

So liegt denn zwar B.s gréBtes Verdienst in der festen Begriindung der prak- 
tischen und sphiarischen Astronomie; seine vielseitige Natur fiihrte ihn aber auch 
auf andere als rein astronomische Gebiete. Kruchtbringend sind namentlich seine 
Arbeiten in der Geodasie und Geophysik: die ostpreubische Gradmessung, die 
er im Verein mit Baeyer seit 1832 ausfiihrte, die damit in engem Zusammenhang 
stehenden Untersuchungen iiber das preubische Langenmaf und die Linge des 
Sekundenpendels und die Resultate itber Form und GréBe der Erde, die er aus 
der Verbindung der wichtigsten Gradmessungen ableitete; sie sichern ihm auch 
hier den Ruhm eines Forschers ersten Ranges. 

Uber Bessels iuBeres Leben bleibt wenig zu sagen. Bald nach seiner Uber- 
siedelung nach Konigsberg vermihite er sich (1812) mit Johanna Hagen. Der Tod 
seines hotinine sreichen Sohnes Wilhelm (1840) war fiir den Vater “der schwerste 
Schlag. Seine: eigene Gesundheit fing an zu schwanken; am 17. Marz 1846 ver- 
schied er an den Folgen einer Unterleibsgeschwulst. 


Fraunhofer, Joseph von (1787-—1826), aus Straubing bei Miinchen; Sohn 
eines armen Glasers; Lehrling bei einem Spiegelmacher und Glasschleifer in 
Miinchen; durch einen Zufall in die Nahe des Konigs Max gefiihrt, der sich seiner 
annimmt. 1806 findet er eine Anstellung als Optiker in dem mechanisch-optischen 
Institut von Reichenbach & Utzschneider. Wenige Jahre spater schon (1809) 
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wird er Teilnehmer der optischen Abteilung in Benediktbeuren, die unter der 
Firma Utzschneider & Fraunhofer selbstiindig weitergeht, und 1818 deren alleiniger 
Direktor. Nach der Verlegung des Instituts nach Miinchen (1823) wird er dort 
Professor der Physik. — Fr.s Verdienste beruhen ebensowohl im Praktischen, 
in der Vervollkommnung der achromatischen Fernrohre, als im Theoretischen, 
in der Ausbildung der theoretischen Optik. MiBt zum ersten Male mit Hilfe des 
von ihm erfundenen Beugungsgitters die Wellenlangen der nach ihm benannten 
Linien des Sonnenspektrums. 


Bond, William Cranch (1789—1859), aus Falmouth in Maine (Ver. Staaten). 
Urspriinglich Uhrmacher; erbaut sich eine Privatsternwarte in Dorchester, tritt 
1838 in den éffentlichen Dienst und wird 1844 Direktor der in Cambridge er- 
richteten Sternwarte. Ihm folegt sein Sohn George Philipps B. (1825—6d), 
erst als Assistent, dann nach dem Tode des Vaters als Direktor. — Die beiden 
Bond gehéren zu den verdientesten amerikanischen Astronomen. Der Vater ist 
namentlich auch als Erfinder tiatig; von ihm, 8. C. Walker (1805—53) und 
O. Mitchel (1810—62) riithrt der elektrische Chronograph her. Der Sohn hat 
sich durch ausgezeichnete Beobachtungen und Untersuchungen (Donatischer 
Komet, Orionnebel u. a.), wie auch namentlich neben Rutherfurd durch Anwendung 
der Photographie zur Abbildung und Messung himmlischer Objekte (Doppelsterne, 
Plejaden u. a.) hervorgetan. 


Schwabe, Samuel Heinrich (1789—1875), aus Dessau. Ubernimmt die 
Apotheke seines GroBvaters, die er jedoch 1829 verkauft, um in Ruhe seinen 
Lieblingsstudien, der Botanik und Astronomie, leben zu kénnen. — Als Astronom 
hat er sich hauptsichlich der Beobachtung der Sonne zugewandt und durch die 
Entdeckung der Periodizitat der Sonnenflecke, 1843, Ruhm erworben. 


Encke, Johann Franz (1791—1865), aus Hamburg, Sohn eines Predigers. 
Der friihzeitige Tod des Vaters und die zahlreiche Familie erschwerten die erste 
Jugend. 1811 bezog er die Universitit Gottingen, um sich der Mathematik zu 
widmen. Durch Gav8 wurde er der Astronomie zugefiihrt. Der Eifer und das 
Talent E.s wurden von Gau8 bald erkannt, und verschiedene Bahnberechnungen 
der ersten kleinen Planeten machten seinen Namen schon damals bekannt. 

Inzwischen brachten die kriegerischen Zeiten mannigfachen Wechsel mit sich; 
1813 trat er in die hanseatische Legion, kehrte Mitte 1814 nach Gottingen zuriick, 
trat aber schon im niichsten Jahre als Sekondeleutnant in die preuBische Armee 
ein. Der Friedensschlu8 fiihrte ihn 1816 dauernd zur Wissenschaft zuriick, und 
zwar wurde er Assistent von Lindenau auf der Seeberger Sternwarte. 

Nach Lindenaus Fortgang, 1817, war E. lange Zeit allein und tatsachlicher, 
wenn auch nicht nomineller Direktor, was er erst 1822 wurde. Die nun folgende 
Zeit ist wohl die wirkungsreichste seines Lebens; die wichtigen Untersuchungen 
iiber den Ponsschen Kometen, der spiiter unter dem Namen seines Berechners 
berithmt geworden ist, wie die Bestimmung der Sonnenparallaxe aus den 
Venusdurchgingen von 1761 und 1769 rithren aus ihr her. Diese Arbeiten ver- 
schafften ihm 1825 den Ruf nach Berlin als Direktor der Sternwarte und Astronom 
der Akademie der Wissenschaften. Die Tatigkeit, die E. in diesen Stellungen 
entfaltete, war héchst bedeutend. Als Astronom der Akademie hat er sich haupt- 
sichlich um das Zustandekommen der Akademischen Sternkarten Verdienste 
erworben, als Direktor der neuen Sternwarte, die 1835 vollendet wurde, wert- 
volle Beobachtungen teils selbst angestellt, teils ausfithren lassen. Daneben leitete 
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er seit Bodes Tod die Herausgabe des Berliner Astronomischen Jahrbuchs und 
veréffentlichte darin eine Reihe namentlich fiir die Bahnbestimmung der Himmels- 
korper wichtiger Abhandlungen. 


Herschel, Sir John Frederick William (1792—1871), der einzige Sohn 
von William H. — Trat 17jahrig in das St. Johns College in Cambridge ein, 
um sich nominell der Rechtswissenschaft, tatsichlich aber “der Mathematik und 
Astronomie zu widmen. Bereits 1813 wurde er graduiert (B. A.). Nach kurzer 
juristischer Tatigkeit wandte er sich ganz den physikalischen Wissenschaften und 
der Astronomie zu. Seine ersten Beobachtungen, von Doppelsternen, datieren 
schon von 1816; doch wurden diese durch die Reihe von Messungen, die er 1821 
bis 1823 mit South auf dessen Privatsternwarte anstellte, iibertroffen. Nach 
dem Tode des Vaters iibernahm er nun in Slough die Weiterfiihrung von dessen 
Arbeiten. Als Hauptinstrument benutzte er ein Teleskop von 18 Zoll Offnung 
und 20 Fu Fokallainge und als Methode der Himmelsdurchforschung die der 
zonenweisen Beobachtung. Die Friichte dieser und seiner spateren Tatigkeit 
sind in elf Doppelsternkatalogen und in einem grofen Nebelfleckkatalog nieder- 
gelegt; letzterer, 1864 herausgegeben, der sogenannte General Catalogue, ent- 
halt alle bis dahin iiberhaupt bekannt gewordenen Nebel und Sternhaufen, 5079 
an Zahl. 

Schon friih muBte H. sich sagen, dab, sollte sein Ziel erreicht werden, der 
siidiche Himmel nicht ausgeschlossen-werden durfte, und so entschlof§ er sich 
denn zu einer Expedition nach dem Kap der Guten Hoffnung. Im November 1833 
verlieS er England mit seinem 20fiSigen Reflektor und einem 7fiigen Refraktor 
und stellte diese Instrumente am FuBe des Tafelberges, in Feldhausen, auf. Von 
1834 bis Anfang 1838 hat H. hier die wertvollsten Beobachtungen ausgefiihrt und 
durch sie zuerst den bis dahin fast unbekannten siidlichen Himmel erschlossen. 
Neben den Beobachtungen von Doppelsternen und Nebelflecken unternahm er 
Helligkeitsbestimmungen von Fixsternen, untersuchte die Verteilung der Sterne 
der siidlichen Hemisphire usw. Alle diese Beobachtungen finden sich in dem 
Werke: ,,Results of astron. observ. made 1834—1838 at the Cape of Good Hope“ 
(London 1847) vereinigt. 

Seit der Kapreise hat H. ausgedehnte Beobachtungsreihen nicht mehr unter- 
nommen, seine Zeit und Krafte vielmehr der Sichtung und Katalogisierung seiner 
eigenen wie anderer Beobachtungen sowie spezielleren astronomischen oder physi- 
kalischen, namentlich optischen Untersuchungen gewidmet. Er verschied 1871 
auf seinem Landsitz Collingwood in Kent. 


Struve, Friedrich Georg Wilhelm (1793—1864), aus Altona; Sohn des 
dortigen Gymnasialdirektors. Bezog schon 1808 die Universitat Dorpat, trieb 
neben der Philologie mathematische Studien und wandte sich (1811) speziell der 
Astronomie zu. Er promovierte 1813 und erlangte die Observatorstelle und damit 
faktisch die Leitung der Sternwarte zu Dorpat. Eine schon 1816 unternommene 
Triangulation in Livland hatte den Plan zu einer ausgedehnten Breitengradmessung 
in den Ostseeprovinzen reifen lassen. Der 1819 ausgearbeitete Plan erhielt die 
Zustimmung der Regierung; im Jahre 1822 wurden die Gradmessungsarbeiten 
begonnen und 1827 vollendet. 

Inzwischen hatte S. zwei Instrumente erworben, welche der Dorpater Stern- 
warte den Ruf eines Instituts ersten Ranges verschafften: den Reichenbachschen 
Meridiankreis (1822) und namentlich den oroSent Fraunhoferschen Refraktor (1824). 
S. konnte jetzt seine Lieblingsidee, die Kenntnis der Doppelsternastronomie nach 
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Kraften zu bereichern, in umfassender Weise zur Ausfiihrung bringen. Naheres 
iiber seine Arbeiten auf diesem Gebiete ist S. 609f. mitgeteilt. 

Inzwischen hatte die Petersburger Akademie den Plan einer neuen Stern- 
warte ins Auge gefaBt, und S. wurde zum Direktor derselben ausersehen. Im 
Friihling 1839 konnte das neve Institut, die Nikolai-Hauptsternwarte zu Pul- 
kowa, 18 km siidlich von Petersburg, bezogen werden. Die langen Jahre seines 
Direktorats sind nicht allein durch rein astronomische Arbeiten, die teils von ihm, 
teils von seinem Sohne Otto S. und von zahlreichen Adjunkten ausgefiihrt wurden, 
von hoher Bedeutung fiir die Wissenschaft geworden; auch fir die geographische 
Kenntnis des russischen Reiches geschah ungemein viel. Die tiber 25 Breitengrade 
ausgedehnte russische Gradmessung hatte von einem anderen als ihm kaum durch- 
gefithrt werden kénnen. 

S.s eigentlichste Domine, die Doppelsternastronomie, stand noch lange mit 
im Vordergrund seiner und der Pulkowaer Bestrebungen. Daneben wurden aber 
mit dem Meridiankreis und dem Vertikalkreis ausgedehnte andere Untersuchungen 
unterrommen., Eine Neubestimmung der Aberrationskonstante fihrte 8. selbst 
noch durch; die Vollendung der Beobachtungen zur Bestimmung der Nutations- 
konstante war ihm aber nicht beschieden. Nach einer schweren Krankheit legte 
er 1862 die Direktion in die Hande seines Sohnes und starb 1864. 


Madler, Johann Heinrich (1794—1874), aus Berlin. Zuerst Seminarlehrer; 
erst nach jahrelanger harter Arbeit eriibrigte er Zeit genug, um dabei die Uni- 
versitat zu besuchen. Die Bekanntschaft mit dem Bankier Wilh. Beer entschied 
seine Zukunft. Beer wurde von M. zum Bau einer kleinen Sternwarte bewogen, 
an der dann von 1830 an beide eifrig beobachteten, namentlich den Mond; das 
Resultat ihrer Beobachtungen, die grobe ,,Mappa selenographica‘ (Berlin 1834) 
und der erlaéuternde Text dazu: ,,Der Mond nach seinen kosmischen und indi- 
viduellen Verhiltnissen ete.‘‘ (1837), machten M. rasch bekannt. 1836 wurde er 
zum <Assistenten der Universitiits-Sternwarte ernannt, und 1840 wurde er als 
Direktor der Sternwarte nach Dorpat berufen. Von 1840—1865 war er hier auf 
verschiedenen Gebieten der Stellarastronomie, speziell auf dem der Doppelsterne 
tatig, und seine Messungen fiillen verschiedene Bande der Dorpater Beobachtungen. 
Ein Augenleiden wie der Wunsch nach literarischer Beschiaftigung veranlaBten 
ihn, 1865 den Abschied zu nehmen. Er kehrte nach Deutschland zuriick und starb, 
1874, in Hannover. 


Hansen, Peter Andreas (1795—1874), aus Tondern in Schleswig. Anfangs 
Uhrmacher; erst im Jahre 1820 erwirkte der Arzt Dirks, der die hohe Begabung 
Hs erkannte, bei dessen Vater die Erlaubnis, den jungen Uhrmacher bei Schu- 
macher, damals in Kopenhagen, einzufiihren. Zuerst dessen Gehilfe bei den Grad- 
messungsarbeiten in Holstein, wurde er 1821 standiger Mitarbeiter Schumachers. 
1825 wurde H. als Nachfolger Enckes an die Seeberger Sternwarte berufen, und 
in Gotha ist er bis an sein Ende geblieben. 

Die praktischen Talente, die H. auszeichneten, konnten an einer mit so geringen 
Mitteln ausgeriisteten Sternwarte wie der auf dem Seeberge nicht vollauf zur 
Geltung kommen. Gleichwohl hat er durch mannigfache Erfindungen und Ver- 
besserungen der astronomischen Instrumente auch der Beobachtungskunst groBe 
Dienste geleistet. Als 1857 die neue Sternwarte in Gotha gebaut wurde, hat er 
eine Menge praktischer Einrichtungen vorgeschlagen und ausgefiihrt, die spiter 
auch anderen Sternwarten von Nutzen gewesen sind. Die Theorie der Instrumente 
hat er gleichfalls durch Arbeiten iiber das Heliometer, das Aquatorial und das 
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Passageninstrument geférdert; ebenso bereicherte er die theoretische Geodisie, 
Dioptrik und Wahrscheinlichkeitsrechnung. Der Schwerpunkt seiner Tatigkeit 
aber liegt in seinen Arbeiten iiber die Bewegung der Himmelskérper, speziell tiber 
die Stérungen. Das praktische, rechnerische Resultat seiner Untersuchungen 
tiber die Mondbewegung ist in den groBen ,,Tables de la Lune‘ niedergelegt, die 
1857 von der britischen Admiralitit herausgegeben wurden. Gemeinsam mit 
Olufsen hatte er 1853 auch Sonnentafeln publiziert (Kopenhagen). 


Argelander, Friedrich Wilhelm August (1799—1875), aus Memel. Nach 
sorgfaltiger Erziehung bezog A. als Student der Kameralwissenschaften 1817 die 
Universitat. Koénigsberg. Bald aber widmete er sich der Astronomie und wurde 
bereits 1820 als Assistent der Sternwarte angestellt. Als 1823 die Stelle des Ob- 
servators der Sternwarte zu Abo frei wurde, folgte er einem Rufe dorthin. 

Universitat und Sternwarte wurden spater nach der Hauptstadt Helsingfors 
verlegt, und A. nahm dort im Sommer 1833 die Beobachtungen wieder auf. Der 
gréBte Teil der Zeit wurde jedoch der Berechnung der Aboer Beobachtungen, 
sowie Untersuchungen der Eigenbewegung des Sonnensystems gewidmet; als 
Resultate erschienen der Aboer Katalog von 560 Sternen und die wichtige Ab- 
handlung iiber die Eigenbewegung des Sonnensystems. 

Anfang 1837 siedelte A. nach Bonn iiber, um die Leitung der dortigen neuen 
Sternwarte zu tibernehmen. 1843 gab er einen vortrefflichen Sternatlas, die 
,,Uranometria nova‘‘, heraus. Ferner stellte er umfangreiche Meridianbeobach- 
tungen an und widmete sich namentlich auch der Beobachtung der verander-_ 
lichen Sterne. Die von ihm ausgebildete Methode der Stufenschaitzungen der 
Verianderlichen ist von gréBtem Werte (vgl. S. 236). Spiter ging er dann an die 
Ausfiihrung eines groBartigen Planes, die Herstellung der ,,Bonner Durchmuste- 
rung“, iiber die S. 527 Naheres mitgeteilt ist. Auf ihr beruht sein ,,Atlas des nérd- 
lichen gestirnten Himmels*. 


Lassell, William (1799—1880), aus Bolton. Beginnt 1820 mit der Her- 
stellung gréBerer Spiegelteleskope zum eigenen Gebrauche und erreicht allmahlich 
in dieser Kunst groBe Geschicklichkeit. Im Jahre 1844 verfertigt er einen Spiegel 
von zwei Fu Durchmesser. 1847 entdeckt er den Neptuntrabanten, 1848 gleich- 
zeitig mit Bond den achten Saturntrabanten und 1851 zwei Trabanten des Uranus, 
1852 siedelt er mit seinen Instrumenten nach Malta iiber und verfertigt hier einen 
Riesenreflektor von 4 Fu8 Offnung, mit dem er allein iiber 600 Nebelflecke ent- 
deckt. Nach seiner Riickkehr von Malta errichtet er eine Sternwarte in Maidenhead, 
in welcher sein zweifii®iger Reflektor Aufstellung fand. 


Parsons, William, Earl of Rosse (1800—1867), aus York in England. 
Baut auf seinem Stammsitz Birr Castle bei Parsonstown die Riesenteleskope, 
die seinen Namen weltbekannt gemacht haben. — Parsons, Lawrence, fourth 
Earl of R. (1840—1908), Sohn des vorigen. Setzte die Nebelfleckbeobachtungen 
seines Vaters fort und untersuchte die Warmestrahlung des Mondes. 


Steinheil, Carl August (1801—1870), aus Rappoltsweiler im ElsaB. 1832 
bis 1849 Professor der Physik und Mathematik in Miinchen; wirkt dann einige 
Jahre als Vorstand des Departements fiir Telegraphie in Wien; dann aber, von 
1852 an, als Ministerialrat wieder in Miinchen, wo er 1855 ein optisches Institut 
griindet, welches spiter von seinem Sohne Adolf St. und gegenwartig von seinem 
Enkel Rudolf St. geleitet wird. — Ideenreicher Erfinder, namentlich in der Tele- 
graphie und praktischen Optik. Macht 1838 auf die Benutzung der Erde statt 
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des riickleitenden Telegraphendrahtes aufmerksam; erfindet 1834 einen neuen 
Reflexionsprismenkreis, konstruiert 1842 ein sinnreiches Photometer, ferner elek- 
trische Uhren; verbessert die achromatischen Fernrohre, stellt Silberspiegel fiir 
Teleskope her usw. 


Airy, George Biddel (1801—1892), aus Almvick in Northumberland. Schon 
als Student verfaBte er eine Abhandlung iiber die Gestalt der Erde. Seine ,,Prin- 
ciples and construction of the achromatic eyepieces of telescopes und die Ent- 
deckung des Astigmatismus des menschlichen Auges machten ihn beriihmt; 1826 
erhielt er die Stellung eines Mathematikprofessors in Cambridge, und zwei Jahre 
darauf wurde er zum Professor der Astronomie daselbst ernannt. Die bescheidenen 
Hilfsmittel des Cambridger Observatoriums wurden infolge seiner Bemiihungen 
bald vermehrt; er selbst war in den verschiedensten Teilen der Astronomie tatig. 
1835 wurde Airy zum Astronomer Royal in Greenwich ernannt. Als die Haupt- 
aufgabe des Instituts betrachtete er die Bestimmung der Stellungen und Be- 
wegungen der Himmelskérper. Bereits im Jahre 1873 wurde die Photographie 
der Sonne in den Greenwicher Arbeitsplan aufgenommen. Zu erwahnen sind noch 
die umfangreichen Rechenarbeiten, die Airy vornehmen lie, so die Reduktion 
der Greenwicher Planeten- und Mondbeobachtungen der Jahre 1750—1830, und 
ferner seine Lehrbiicher der Akustik, des Magnetismus, der Wellentheorie 
des Lichtes, der Gravitation. Im Jahre 1881 trat er von der Leitung der Stern- 
warte zuriick. 


Heis, Eduard (1806—1877), aus K6ln, 1827—1837 Gymnasiallehrer daselbst, 
seit 1837 an der Realschule in Aachen. Von dort wird er 1852 als Professor der 
Mathematik und Astronomie an die Akademie zu Miinster berufen. H. hat mit 
unermiidlichem Fleif alle Phanomene, die der Liebhaber, der iiber nur geringe 
instrumentelle Mittel verfiigt, verfolgen kann, jahrzehntelang beobachtet (Stern- 
schnuppen und Feuerkugeln, Sonnenflecke, Veradnderliche, Zodiakallicht, Milch- 
straBe, Dimmerungserscheinungen). Bekannt ist sein vortretflicher ,,Atlas coe- 
lestis novus‘, der wegen der ungewohnlichen Scharfe seines Auges iiber 2000 Sterne 
mehr als Argelanders Uranometrie auffiihrt und zum ersten Male die Helligkeits- 
verhiltnisse der verschiedenen Teile der MilchstraBe festlegt. H.s Beobach- 
tungen verdanderlicher Sterne wurden erst lange Zeit nach seinem Tode verdéffent- 
licht (Berlin 1903). 


Peters, Christian August Friedrich (1806—1880), aus Hamburg. Die 
vaterlichen Vermégensverhaltnisse verhinderten eine vollstandige Schulbildung, 
und so bildete sich der begabte Knabe mehr autodidaktisch aus. Bald wurde 
Schumacher auf ihn aufmerksam und zog ihn in seine Nahe. 1833 promovierte 
er in Kénigsberg, wurde 1834 Assistent der Hamburger Sternwarte und 1839 
etatsmaBiger Astronom in Pulkowa. 1849 vertauschte er diese Stellung mit der 
astronomischen Professur in Koénigsberg, ttbernahm aber schon 1854 die Direktion 
der Altonaer Sternwarte und die Herausgabe der Astron. Nachrichten. 1872 wurde 
die Sternwarte nach Kiel verlegt. P. hat sich um die Sicherung der Grundlagen 
der sphiarischen und den Ausbau der Stellarastronomie Verdienste erworben. Unter 
seinen Arbeiten sind hervorzuheben die tiber die Kigenbewegung des Sirius (Kénigs- 
berg 1851), iiber die Nutation (Numerus constans nutationis, Petersburg 1842) 
und tiber die Parallaxen der Fixsterne (Petersburg 1848). 


Kaiser, Friedrich (1808—1872), aus Amsterdam. 1826 Observator an der 
Sternwarte zu Leiden, 1837 Direktor derselben. Im Jahre 1860 wurde auf sein 
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Betreiben eine neue Sternwarte erbaut. K. muB als einer der sorgfiiltigsten Be- 
obachter der neueren Zeit angesehen werden. Seine Doppelsternmessungen, die 
Untersuchungen iiber den Planeten Mars und die Priifung des Airyschen Doppel- 
bildmikrometers sind mustergiiltig. 


Pritchard, Charles (1808—1893), aus Alberbury (England); war bis 1862 
Lehrer und Direktor einer Schule; erst im vorgeriickten Alter wandte er sich aus- 
schlieBlich der Astronomie zu. 1870 wurde er Professor der Astronomie in Oxford, 
wo auf seine Veranlassung hin eine Universitiits-Sternwarte gegriindet wurde, 
deren Direktor er bis zu seinem Tode war. Pr. war einer der ersten unter den 
Astronomen, welche die Photographie fiir die messende Astronomie nutzbar machten 
(Bestimmung des Durchmessers und der physischen Libration des Mondes und 
Bestimmung von Sternparallaxen). Um die Photometrie erwarb er sich Verdienste 
durch die Messung der Helligkeiten der dem bloBen Auge sichtbaren Sterne mit 
Hilfe eines Keilphotometers; die ,,Uranometria Nova Oxoniensis‘* enthalt die 
Resultate dieser Arbeit. 


Leverrier, Urbain Jean Joseph (1811—1877), aus Saint-Lé im Departe- 
ment La Manche. Mit 20 Jahren kam er auf die Ecole polytechnique, wo er sich 
so auszeichnete, daf er schon 1833 eine Stellung als Ingenieur und Chemiker bei 
der Administration des Tabacs erhielt. Seine ersten wissenschaftlichen Arbeiten 
behandelten chemische Fragen; bald aber wendet er sich astronomischen Studien 
zu, und bereits 1839 legt er der Pariser Akademie eine Arbeit iiber die sakularen 
Anderungen der Bahnelemente der sieben Hauptplaneten vor. Es foleten dann 
1843 die spater noch weiter ausgearbeitete Theorie der Merkurbewegung und in 
den beiden nichsten Jahren die Untersuchungen itber periodische Kometen. In 
diese Zeit fallen auch seine epochemachenden Untersuchungen iiber die Uranus- 
bewegung, die zur Entdeckung des Neptun fiihrten. Als 1853 Arago starb, wurde 
L. zum Direktor der Pariser Sternwarte ernannt, und er hat diese Stellung mit 
Ausnahme der Jahre 1870—72, wo er wegen Differenzen mit dem Personal ihrer 
enthoben war, bis zu seinem Tode innegehabt. Seine Arbeiten iiber die Bewegungen 
der Planeten haben ihm unverganglichen Ruhm gesichert. 


Galle, Johann Gottfried (1812—1910), aus Pabsthaus bei Grafenhainichen. 
1833—35 Gymnasiallehrer in Guben und Berlin, 1835 Assistent an der Sternwarte 
zu Berlin, 1851 Direktor der Sternwarte zu Breslau. 1897 trat er in den Ruhestand 
und lebte seitdem in Potsdam, wo er in seinem 99. Lebensjahre starb. Fand 1846 den 
von Leverrier rechnerisch entdeckten Planeten Neptun, entdeckte drei Kometen, 
wies zuerst auf die Bestimmung der Sonnenparallaxe durch die Beobachtung erd- 
naher kleiner Planeten hin. Erwarb sich groBe Verdienste um die Meteorastronomie 
und gab 1894 ein Verzeichnis der bis dahin berechneten Kometenbahnen heraus. 


Peters, Christian Heinrich Friedrich (1813—1890), aus Coldenbiittel 
in Schleswig. Studiert in Berlin und Gottingen. Geht 1838 nach Sizilien behufs 
trigonometrischer Aufnahmen; wird dort Direktor der trigonometrischen Abteilung 
der Landesvermessung. 1848 wird er wegen seiner Sympathie fiir die Erhebung 
des Landes ausgewiesen, bleibt aber dort und beteiligt sich, zuletzt als Major, 
an den damaligen Kampfen. Nach der Kinnahme Palermos fliichtet er zuerst 
nach Frankreich, dann nach Konstantinopel. 1854 geht er nach Nordamerika 
und wird 1858 Direktor der Sternwarte in Clinton. Bekannt ist Peters besonders 
durch seine zahlreichen Planetenentdeckungen, 48 von 1861—1889, und durch 
seine vorziiglichen Sternkarten. 
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Angstrém, Anders Jonas (1814—1874), aus Légdé in Schweden. 1842 
am Observatorium zu Stockholm; 1843 Observator zu Upsala; von 1858 bis zu 
seinem Tode Professor der Physik daselbst. Veréffentlichte Untersuchungen tiber 
das Sonnenspektrum, tiber die Spektra der Elemente, iiber den Halleyschen 
Kometen. In seinem 1868 erschienenen Atlas des Sonnenspektrums ,,Spectre 
normal du Soleil‘‘ waren die Fraunhoferschen Linien zum ersten Male nach ihren 
Wellenlingen aufgefiihrt; die hierfiir gewahlte Einheit, das Zehnmilliontel-Milli- 
meter, hei&t daher die Angstrémsche Einheit. Sein Sohn, Knut Johan (1857 
bis 1910), bekannter Physiker, ist der Erfinder eines allgemein angewendeten 
Pyrheliometers. 


Faye, Hervé (1814—1902), aus St. Benoit-du-Sault (Frankreich). 1836 an 
das Pariser Observatorium berufen, 1843 zum Astronomen desselben ernannt. 
Faye hat ausgezeichnete Beobachtungen aller Art ausgefiihrt; er versuchte, die 
Spektralanalyse, die Photographie und die Thermodynamik fiir die Astronomie 
nutzbar zu machen. Seine bekanntesten Arbeiten sind die iiber die Bewegung und 
Entstehung der Sonnenflecke und seine kosmogonischen Untersuchungen (Sur 
Porigine du monde). 


Delaunay, Charles Eugéne (1816—1872), aus Lusigny im Departement Aube. 
Zuerst Lehrer an der Ecole polytechnique in Paris, spater dort an der Ecole des 
Mines Professor fiir Geometrie, Mechanik und Ingenieurwissenschaft; seit 1850 
Ingénieur en chef an der letzteren. Im Marz 1870 an Leverriers Stelle zum Direktor 
der Pariser Sternwarte ernannt, bewahrt er sich dort unter schwierigen Ver- 
haltnissen, wahrend der Belagerung von Paris und der Schreckensherrschaft der 
Kommune. Im Sommer 1872 verungliickt er bei einer Bootfahrt in der Nahe 
von Cherbourg. — D. hat sich als theoretischer Astronom in hohem Grade aus- 
gezeichnet. Sein wichtigstes Werk ist die ,,Théorie de la lune’ (2 Bde., 1860 und 
1867); andere hiermit zusammenhangende Untersuchungen, namentlich tiber die 
Akzeleration der mittleren Mondbewegung, sind in besonderen Abhandlungen 
veroffentlicht. 


Rutherfurd, Lewis Morris (1816—1892), aus Morrisania, N. Y. Beobachtete 
bereits 1863 die Spektra der Fixsterne, des Mondes und der Planeten; konstruierte 
schon 1864 ein Objektiv fiir die Photographie zolestischer Objekte, mit welchem 
er schéne Aufnahmen der Himmelskérper machte. R. erkannte auch als erster, 
daB die Photographie fiir die messende Astronomie von groBer Bedeutung ist, 
und in der Tat haben seine Himmelsaufnahmen, welche er 1890 dem Columbia 
College Observatory tibergab, diese Voraussicht bestatigt. R. hat auch Photo- 
graphien des Sonnenspektrums hergestellt und Beugungsgitter verfertigt. 


Wolf, Rudolf (1816—1893), aus Fallanden bei Zirich. Zunichst Lehrer 
der Mathematik in Bern, 1847 Direktor der Sternwarte daselbst; 1855 Professor 
der Astronomie in Ziirich, seit 1864 Direktor der neu erbauten Sternwarte da- 
selbst. Unermiidlicher Beobachter der Sonnenflecke, entdeckt er 1852 die Be- 
ziehungen zwischen Sonnentatigkeit und Erdmagnetismus; sehr bekannt sind seine 
beiden Werke: ,,Geschichte der Astronomie’ und ,,Handbuch der Astronomie‘. 


Secchi, Angelo (1818—1878), aus Reggio in der Lombardei. Mitglied des 
Jesuitenordens; lebt nach Empfang der Priesterweihen mehrere Jahre in Rom 
und geht 1848, durch die Stiirme der Revolution vertrieben, nach den Vereinigten 
Staaten, wo er in dem Georgetown College bei Washington als Lehrer der Natur- 
wissenschaft fiir kurze Zeit ein Asyl findet. Nach De Vicos Tode (1849) wird er 
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nach Rom als Direktor der Sternwarte des Collegio Romano zuriickberufen. Dort 
widmet er sich mit besonderem Eifer der Astrophysik. Von bleibendem Werte 
sind seine Untersuchungen auf dem Gebiete der Sonnenphysik und der Spektral- 
analyse der Fixsterne, fiir welche er die erste brauchbare Einteilung in Spektral- 
klassen liefert. Unter seinen zahlreichen Schriften hat besonders das zweibindige 
Werk ,,Le soleil groBe Verbreitung gefunden. 


Foucault, Léon (1819—1868), aus Paris. Beschiftigt sich schon frith mit 
physikalisch-chemischen Problemen; seit 1862 Astronom am Bureau des Longi- 
tudes und Assistent an der Sternwarte. Durch seine zum Nachweis der Erdrotation 
unternommenen Versuche ist er weit bekannt geworden; hdhere Verdienste aber 
um Astronomie und Physik hat er sich durch seine Methode der Bestimmung der 
Lichtgeschwindigkeit und durch die Herstellung von Silberglasspiegeln fiir groBe 
Teleskope erworben. 


Adams, John Couch (1819—1892), aus Lidcot in Cornwall. Bedeutender 
theoretischer Astronom; 1858 Professor an der Universitat St. Andrews (Schott- 
land), dann an der in Cambridge; 1861 Direktor der Sternwarte daselbst. A. ist 
durch seine Untersuchungen (1845) iiber die Stérungen der Uranusbewegung 
berithmt geworden, welche er gleichzeitig mit Leverrier ausfiithrte (vgl. S. 428). 
Auch die Arbeiten von A. iiber die sikulare Akzeleration des Mondes und iiber 
die Bahn der Novembermeteore haben Auisehen erregt. 


Struve, Otto Wilhelm (1819—1905). Sohn von W. Struve, damals Direktor 
der Sternwarte zu Dorpat (er war der dritte unter 18 Geschwistern), wurde bereits 
1837 Assistent der Sternwarte zu Dorpat. 1839 ging er als Gehilfe seines Vaters 
nach Pulkowa und hat dieser Sternwarte volle 50 Jahre hindurch angehort. 

Seine erste Arbeit betraf die Bestimmung der Konstante der Priazession; 
sodann nahm er die Hauptaufgabe seiner wissenschaftlichen Tatigkeit in Angriff: 
Aufsuchen. neuer Doppelsterne und méglichst scharfe Mikrometermessungen von 
diesen sowie von friiher bekannten. Im Zeitraum von 40 Jahren lieferte S. ein 
Material, welches an Reichtum und Homogenitat seinesgleichen sucht. Die Resul- 
tate seiner Beobachtungen von Doppelsternen erschienen in den Banden IX und X 
der ,,Observations de Poulkowa‘. 

Zahlreich sind die kleineren Ver6ffentlichungen Struves, die sich meist auf 
Doppelsterne beziehen, aber auch auf Nebelflecke, Kometen, Sternparallaxen, 
Planetentrabanten, die Saturnringe u. a. Ein besonderes Verdienst um die prak- 
tische Astronomie erwarb er sich durch die Revision und Herausgabe des zweiten 
Katalogs von Weife, enthaltend die Sterne der Besselschen Zonen zwischen + 15° 
und + 45° Deklination. 

Seit dem Jahre 1845 nahm S. seinem Vater mehr und mehr die Geschafte 
der Verwaltung des groBen Instituts ab: 1862 wurde er zum Direktor desselben 
ernannt. Er hat es als solcher verstanden; das Observatorium nicht nur auf der 
unter seinem Vater erreichten Hohe zu erhalten, sondern dasselbe noch weiter 
auszubauen. 1889 trat S. von seiner Stellung zuriick und lebte seitdem meist in 
Karlsruhe, wo er auch starb. 


Seidel, Ludwig Philipp von (1821—1896), aus Zweibriicken. Schiiler von 
Bessel und Gau8; 1846 Privatdozent, spiter Professor der Mathematik in Miinchen. 
S.s Tatigkeit war hauptsiichlich der Mathematik gewidmet; fiir die Astronomie 
waren seine dioptrischen Arbeiten sowie seine astrophotometrischen Messungen 
mit Steinheils Prismenphotometer von Bedeutung. 
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Spoerer, Friedrich Wilhelm Gustav (1822—1895), aus Berlin. Seit 1846 
Gymunasiallehrer, zuletzt in Anklam; 1874—1894 Observator am Astrophysikalischen 
Observatorium zu Potsdam, zu dessen Griindung Sp.s Sonnenbeobachtungen den 
AnstoB gegeben haben. LEifriger Beobachter der Sonnenflecke schon in Anklam, 
lieferte er besonders wahrend seiner Tatigkeit in Potsdam wertvolles Material fiir 
die Sonnenstatistik. Er fiihrte u. a. mehrere Bestimmungen der Rotationselemente 
der Sonne aus und stellte die schon von Carrington beobachtete Abnahme der 
Rotationsgeschwindigkeit der Sonne vom Aquator nach den Polen fest. 


Kirchhoff, Gustav (1824—1887), aus Kénigsberg. Habilitierte sich bereits 
mit 23 Jahren an der Berliner Universitat, wurde 1850 au erordentlicher Pro- 
fessor der Physik in Breslau, 1854 ordentlicher Professor in Heidelberg, von 1875 
an in Berlin. Seine vorziiglichen, meist theoretischen Arbeiten auf dem Gebiete 
der Physik haben in Beziehung auf ihren praktischen Wert ihren Gipfelpunkt 
in seinem klassischen Beweise des Zusammenhanges zwischen Absorption und 
Emission bei gliihenden Kérpern, der unter dem Namen des Kirchhoffschen Gesetzes 
die Grundlage der Spektralanalyse ist. In Verbindung mit seinem Freunde Bunsen 
verwertete Kirchhoff die Spektralanalyse auch praktisch. Von grober Bedeutung 
war sein Atlas des Sonnenspektrums. 


Gould, Benjamin Apthorp (1824—1896), aus Boston (Nordamerika). Von 
1845—1848 studierte er in Europa, zumeist in Deutschland. Von 1852—1867 
war er Assistent der U. S. Coast Survey und gleichzeitig von 1855—1859 Leiter 
des Dudley-Observatoriums in Albany. 1866 fand unter seiner Leitung die erste 
Langenbestimmung zwischen Kuropa und Amerika vermittels des transatlan- 
tischen. Kabels statt. 1870 siedelte er nach Siidamerika iiber, um im Auftrage 
der argentinischen Regierung in Cérdoba eine Nationalsternwarte einzurichten. 
Dadurch wurde ihm die Méglichkeit gegeben, die von Bessel und Argelander 
am nordlichen Himmel ausgefiihrten Zonenbeobachtungen auch auf den ganzen 
Siidhimmel auszudehnen. 15 Jahre hat G. in Cérdoba zugebracht, und drei 
groBe Werke sind das Ergebnis seiner rastlosen Tatigkeit. 1879 erschien die 
Uranometria Argentina, eine nach dem Muster der Argelanderschen Uranometrie 
ausgefithrte Beschreibung der hellen Sterne des siidlichen Himmels. 1884 folgte 
der Zonenkatalog und 1886 der Argentinische Generalkatalog. AuBerdem fertigte 
er eine groBe Zahl photographischer Aufnahmen von Sternhaufen, Doppelsternen 
und Fixsternen mit starker Eigenbewegung an, mit deren Ausmessung und Ver- 
arbeitung er seit seiner Riickkehr nach Cambridge, Mass. (1885) bis an sein 
Lebensende beschaftigt war, 1849 hat er das Astronomical Journal gegriindet 
und 1886 nach einer langen Unterbrechung (von 1861 an) wieder ins Leben ge- 
rufen. 


Janssen, Jules (1824—1907), aus Paris. Wandte als einer der ersten die 
Spektralanalyse auf Himmelskérper an; wies 1868, gleichzeitig mit Lockyer, nach, 
daB die Protuberanzen jederzeit beobachtet werden kénnen. Studierte die ter- 
restrischen Linien des Sonnenspektrums, hauptsachlich auf dem Mont Blane. 
1875 Direktor des neu gegriindeten Observatoriums fiir Astrophysik zu Meudon. 
Machte sich hier besonders verdient durch Sonnenphotographien, die zu den besten 
je erlangten gehoren. 


Huggins, Sir William (1824—1910). In London geboren und in Privat- 
schulen erzogen, widmete H. sein ganzes Leben der Wissenschaft, in erster Linie 
der Astronomie. Im Jahre 1856 erbaute er sich ein Observatorium auf dem Tulse 


Spoerer — Oudemans. 831 


Hill zu London, wo er fleiBig beobachtete. Bald zog ihn die Spektralanalyse so 
stark an, da die Beschaftigung mit ihr den Hauptteil seiner Lebensarbeit aus- 
machte. - Schon friihzeitig konstruierte er in Gemeinschaft mit dem Chemiker 
Miller ein Sternspektroskop, und bereits im Jahre 1863 legten beide der Royal 
Society of London die ersten mit diesem Instrument erzielten Resultate vor. 
H. war es, dem zuerst der Nachweis gelang, daB die Nebelflecke zum groBen 
Teil Gasspektra zeigen. Ihm gelang ferner die erste Anwendung des Dopplerschen 
Prinzips auf Himmelskérper; im Jahre 1868 legte er der Royal Society eine Schrift 
iiber die Sternbewegungen in der Gesichtslinie vor. An der Weiterentwicklung 
der Astrospektrographie hat er, unterstiitzt von seiner Gattin Margaret H. (1848 
bis 1915), bis an sein Lebensende mitgewirkt. Im Jahre 1899 gab er in Gemein- 
schaft mit ihr den ,,Atlas of Representative Stellar Spektra‘‘ heraus, dem im 
Jahre 1909 ein stattlicher, einen Abdruck seiner Schriften enthaltender Band 
folgte. 


Schmidt, Johann Friedrich Julius (1825—1884), aus Eutin. Zuerst bei 
Benzenberg in Bilk (Diisseldorf), kommt Schmidt 1846 als Assistent nach Bonn. 
1853 als Leiter der von Unkrechtsbergschen Privatsternwarte in Olmiitz an- 
gestellt; seit 1858 Direktor der Sternwarte in Athen. Schmidt ist als einer der 
unermiidlichsten Beobachter bekannt. Seine Beobachtungen beziehen sich auf 
alle Gebiete der Astronomie, besonders aber auf verdnderliche Sterne. Sein be- 
riihmtestes Werk ist die groBe Mondkarte. 


Carrington, Richard (1826—1875), aus Chelsea. Besitzer einer Privat- 
sternwarte, zuerst in Redhill, spater in Churt, Surrey. C. ist unter den zahlreichen 
englischen Privatastronomen einer der erfolgreichsten. Seine mit einem. Meridian- 
kreise angestellten und in dem Redhill Catalogue 1857 publizierten Beobach- 
tungen von mehr als 3700 sehr nordlichen teleskopischen Sternen zeichnen sich 
durch Genauigkeit aus, und die durch 71% Jahre konsequent fortgesetzten Be- 
obachtungen der Sonnenflecke, 1863 in einem Bande zusammengefaBt, haben 
die wichtigsten Daten zur Erkenntnis der Sonnenrotation und der Flecken- 
bewegung geliefert. 


Klinkerfues, Ernst Friedrich Wilhelm (1827—1884), aus Hofgeismar in 
Hessen. Zuerst Geometer, durch Gerling in die Astronomie eingefiihrt; kommt 
1851 nach Gottingen zu GauB, wo er 1855 Observator der Sternwarte wird. 1859 
tritt er in die provisorische Direktion der Sternwarte ein, wird 1863 auSerordent- 
licher Professor und 1868 Direktor der Abteilung fiir praktische Astronomie an 
der Sternwarte. Er entdeckte sechs Kometen, doch gehéren seine Hauptarbeiten 
der theoretischen Astronomie an: Berechnung der Bahnen von Kometen, Doppel- 
sternen und Planeten, Bestimmung der absoluten Stérungen bei kleinen Planeten 
und bei Bahnen mit groBer Exzentrizitat und starker Neigung; ferner Unter- 
suchungen iiber die Beziehungen zwischen Kometen und Sternschnuppen. Seine 
Leistungen auf dem Gebiete der Meteorologie sind bekannt. 


Oudemans, Jean Abraham Chrétien (1827—1906), aus Amsterdam. Schon 
mit 19 Jahren Gymuasiallehrer in Leiden; 1853 wurde er Observator an der 
dortigen Sternwarte, 1857 Oberingenieur fiir den geographischen Dienst in Nieder- 
lindisch Indien, 1875 Direktor der Sternwarte in Utrecht. Die Zahl seiner Ver- 
éffentlichungen ist sehr groB; sie erstrecken sich auf die verschiedensten Zweige 
der Astronomie und Geodasie. Sein Hauptwerk ist die Triangulation von Java; 
von seinen astronomischen Arbeiten sind besonders Beobachtungen von ver- 
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anderlichen Sternen sowie ein Verzeichnis von Fixsternparallaxen hervorzuheben. 
1898 trat er in den Ruhestand. 


Schonfeld, Eduard (1828—1891), aus Hildburghausen. Widmet sich zuerst 
dem Baufache, wird aber durch Gerling in Marburg in die Astronomie eingefiihrt 
und kommt 1852 nach Bonn. Argelander iibertragt ihm 1853 die Assistenten- 
stelle der Sternwarte. Hier beteiligt er sich in umfassender Weise an der Her- 
stellung der Bonner Durchmusterung. Im Jahre 1859 geht er nach Mannheim 
als Direktor der dortigen Sternwarte. Trotz der sehr bescheidenen Mittel der- 
selben versteht es Sch., auch hier Arbeiten von dauerndem Werte zu liefern. Das 
Studium der verinderlichen Sterne, in Bonn begonnen, wird konsequent fort- 
gesetzt. Als seine Hauptarbeit in Mannheim ist sein Katalog der Nebelflecke zu 
betrachten. Im Jahre 1875 wird Sch. als Nachfolger Argelanders nach Bonn be- 
rufen, und hier beginnt er sofort sein gréBtes Werk, die ,,Siidliche Durchmusterung 
des Himmels‘‘, welches er, nur in den Reduktionsarbeiten unterstiitzt, allein zu 
Ende gefiihrt hat. 


Roberts, Isaac (1829—1904), aus Groes in Nord-Wales; widmete sich dem 
Baugewerbe, ging jedoch zu Anfang der achtziger Jahre ganzlich zur Astronomie 
iiber. R. muB als einer der Pioniere der Himmelsphotographie angesehen werden; 
sein Verdienst ist es vor allem, gezeigt zu haben, daB die Reflektoren sich zur 
Photographie der Nebelflecke in vorziiglicher Weise eignen. Er hat seine Re- 
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sultate in zwei Banden: ,,Photographs of Stars, Star-Clusters and Nebulae‘ ver- 
offentlicht. 


Hall, Asaph (1829—1907), aus Goshen, Conn. 1857 Assistent-am Harvard 
Observatory, 1862 Astronom am U. S. Naval Observatory zu Washington, 1895 
bis 1901 Professor der Astronomie am Harvard College. H. ist hauptséchlich 
bekannt durch die Entdeckung der Marsmonde (1877). Ferner hat er Messungen 
von Doppelsternen und Sternparallaxen ausgefiihrt, eine Bestimmung der Saturn- 
rotation, Studien iiber die Saturnmonde u. a. 


Bruhns, Carl Christian (1830—1881), aus Plén in Holstein. Sohn eines 
Schlossers. Kommt 1851, um Schlosser oder Mechaniker zu werden, nach Berlin, 
wird dort mit Encke bekannt und von diesem, der seine ungewohnlichen Gaben 
bald erkennt, bereits 1852 als Assistent an der Sternwarte angestellt; 1854 wird 
er Observator, 1859 Dozent an der Universitit. 1860 wird er Professor der Astro- 
nomie und Observator der neu zu errichtenden Sternwarte in Leipzig und bald 
darauf, nachdem Mobius zuriickgetreten war, deren Direktor. Br. war haupt- 
sachlich als Rechner, speziell als Planetenrechner tatig; als Beobachter hat er sich 
durch die Entdeckung mehrerer Kometen verdient gemacht. Daneben hat er 
auch auf dem Gebiete der Meteorologie und Geodasie mit Erfolg gearbeitet. 


Newton, Hubert Anson (1830—1896), aus Sherburne (Nordamerika). Von 
1855 bis zu seinem Tode Professor der Mathematik am Yale College zu New Haven 
(Conn.); von 1882—1884 Direktor der Sternwarte der Universitat. Hauptsachlich 
bekannt durch seine Untersuchungen tiber die Novembersternschnuppen, tiber die 
Bahnen und die Haufigkeit der Meteore, den Ursprung der Kometen und den 
Kinflu8 des Jupiter auf die Kometenbahnen. 


Bredichin, Theodor (18311904), aus Nikolajeff (RuBland). 1857 Professor 
der Astronomie in Moskau, 1873 Direktor der Sternwarte daselbst, 1890 Direktor 
der Sternwarte zu Pulkowa. 1894 trat er zuriick, um sich ungestért seinen wissen- 
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schaftlichen Arbeiten widmen zu kénnen. Seine bedeutsamste Arbeit sind die 
Untersuchungen iiber die Formen der Kometen, besonders der Schweife derselben. 


Krueger, Carl Nikolaus Adalbert (1832—1896), aus Marienburg in West- 
preuBen. Von 1853—1862. Gehilfe an der Sternwarte zu Bonn, dann Professor 
der Astronomie und Direktor der Sternwarte in Helsingfors, 1876 Direktor der 
Gothaer Sternwarte und 1880 Direktor der Sternwarte zu Kiel. In Bonn hat er 
gemeinsam mit Schonfeld die von Argelander begonnene Bonner Durchmusterung 
durchgefiihrt. Daneben beobachtete er Kometen und kleine Planeten, sowie ver- 
dnderliche Sterne, auch hat er umfangreiche Messungsreihen zur Parallaxen- 
bestimmung von Fixsternen angestellt. Bei seiner Ubersiedelung nach Kiel 
tibernahm er die Herausgabe der Astronomischen Nachrichten, die er bis zu seinem 
Tode fortgefiihrt hat. 


Foerster, Wilhelm (1832—1921), aus Griinberg in Schlesien. Promovierte 
1854 in Bonn, wurde 1855 Assistent, 1865 Direktor der Sternwarte in Berlin une 
trat 1904 in den Ruhestand. F.s Leistungen liegen auf organisatorischem Gebiete. 
Er war Mitbegriinder der Astronomischen Gesellschaft, griindete das Astronomische 
Recheninstitut, wirkte mit bei der Organisation der Expeditionen zur Beobachtung 
der Venusdurchgange, der Griindung des Potsdamer Observatoriums, der Physi- 
kalisch-Technischen Reichsanstalt, der Normal-Eichungskommssion, deren Direktor 

er lange Zeit im Nebenamte war, usw. Auch um die ,, Internationale Erdmessung‘ 
hat er groBe Verdienste. ‘ 


Loewy, Moritz (1833-1907), aus Wien. Ging 1860 nach Paris, wurde 1861 
Astronome adjoint der dortigen Sternwarte, 1872 Mitglied des Bureau des Lon- 
gitudes und bald darauf Herausgeber der Connaissance des temps und des Annuaire 
du Bureau des Longitudes. Seit 1896 Direktor der Pariser Sternwarte. Von L. 
riihrt die Konstruktion des Equatorial coudé her; er gab ferner zahlreiche neue 
Beobachtungsmethoden an, so besonders zur Bestimmung der Aberration und 
der Refraktion. Seit dem Tode von Mouchez (1892) leitete er die Arbeiten fiir 
die Herstellung der photographischen Himmelskarte. Wertvoll ist der von L. 
in Gemeinschaft mit Puiseux herausgegebene Atlas des Mondes nach photo- 
graphischen Aufnahmen, 


Zollner, Johann Carl Friedrich (1834—1882), aus Berlin. Habilitiert 
sich 1865 in Leipzig mit theoretischen Untersuchungen tiber die Lichtstarke der 
Mondphasen, denen seine beriithmte Abhandlung iiber die physische Beschaffen- 
heit der Himmelskérper mit besonderer Riicksicht auf die Photometrie folgt. 
1866 wird er auBerordentlicher, 1872 ordentlicher Professor der Astrophysik in 
Leipzig. Z. war auBerordentlich produktiv und hat eine betrachtliche Anzahl 
scharfsinniger astrophysikalischer und rein physikalischer Untersuchungen ver- 
éffentlicht. Mit seinem Werke iiber die Natur der Kometen betritt er die Bahn 
subjektiver Kritik, die ihm sehr viele Anfeindungen eingetragen hat. Spater neigt 
er immer mehr zu spiritistischen Untersuchungen hin. Alle seine spateren Schriften 
verraten einen anormalen Gemiitszustand. Er starb am Herzschlage mitten in 
eifrigster literarischer Tatigkeit. 


Langley, Samuel Pierpont (1834—1906), aus Boston. Zuerst Architekt, 
1865 Assistent am Harvard College Observatory, 1866 Professor der Astronomie 
und Physik und Leiter der Allegheny-Sternwarte, 1887 Leiter der Smithsonian 
Institution zu Washington. Griindete das Smithsonian Astrophysical Observatory, 
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erfand das Bolometer, mit dem er die Temperatur der Sonne bestimmte und das 
ultrarote Sonnenspektrum untersuchte. 


Young, Charles Augustus (1834—1908), aus Hanover, N. H. Studierte 
am Dartmouth College, wo er 1868 eine Professur der Astronomie erhielt, die er 
1877 mit der gleichen Stellung zu Princeton, N. J. vertauschte. Entdeckte bei 
der Sonnenfinsternis von 1869 die umkehrende Schicht der Sonnenchromosphare 
und die griine Koronalinie. Beobachtete und photographierte Protuberanzen als 
einer der ersten, studierte die Chromosphirenlinien und galt bald als eine der ersten 
Autoritaiten auf dem Gebiete der Sonnenforschung. Am bekanntesten von seinen 
Werken sind ,,The Sun‘‘ und ,,General Astronomy“. 


Winnecke, August Friedrich Theodor (1835—1897), aus Grof-Heere 
bei Hildesheim. Schon als Student in Berlin wissenschaftlich tatig; 1856 in Bonn; 
seit 1858 in Pulkowa, zuletzt als stellvertretender Direktor. 1865 infolge von 
Uberanstrengung geistig erkrankt; nach seiner Genesung in Karlsruhe; 1872 als 
Direktor der Sternwarte an die Universitat StraBburg berufen; 1882 wegen erneuter 
Erkrankung zuriickgetreten, kurz nachdem die neue nach seinen Planen erbaute 
Sternwarte vollendet worden war. Lebte noch 16 Jahre in geistiger Umnachtung. 
Hervorragender Beobachter; entdeckt mehrere Kometen. Von seinen Arbeiten 
sind besonders zu erwahnen: Die Bestimmung der Sonnenparallaxe aus Mars- 
beobachtungen (1862), Beobachtungen veranderlicher Sterne, Untersuchungen 
itiber Parallaxen von Sternen. 


Radau, Johann Karl Rudolf (1835—1911), aus Angerburg in OstpreuBen. 
Studiert in Kénigsberg, ist 1855—1856 Assistent der Sternwarte daselbst, kommt 
1859 nach Paris, wo er wissenschaftlicher Journalist wird und zahlreiche wissen- 
schaftliche und populire Schriften verfaBt. Kehrt nach dem deutsch-franzésischen 
Kriege nach Paris zuriick, wird 1897 Mitglied der Pariser Akademie, 1899 des 
Bureau des Longitudes. Hat wertvolle Arbeiten tiber das Problem der drei Korper, 
iiber Stérungstheorie, Mondtheorie, astronomische Refraktion, Figur der Erde 
verdffentlicht. Sein Hauptwerk sind die Mondtafeln, die er auf Grund der Theorie 
von Delaunay berechnet hat. 


Newcomb, Simon (1835—1909). Geboren zu Wallace in Neuschottland,. 
1861 Mathematikprofessor in der U. 8. Navy, womit eine Stellung am Naval 
Observatory zu Washington verbunden war, 1877 Superintendent of the American 
Nautical Almanac, 1884—1893 Inhaber des Lehrstuhls fiir Astronomie und 
Mathematik zu Baltimore. Schied 1897 aus dem Staatsdienst aus, behielt aber 
seinen Wohnsitz zu Washington, stets wissenschaftlich tatig, bis zu seinem Tode. 
N. war besonders gro8 als Theoretiker; zahlreich sind seine Abhandlungen mathe- 
matisch-astronomischen Inhalts. 1860 erschien ,,On the Secular Variations and 
Mutual Relations of the Orbits of the Asteroids‘‘, 1865 ,, Investigation of the Distance 
of the Sun etc.*; 1867 verdffentlichte er seine Tafeln des Neptun, 1874 die des 
Uranus. Hierauf folgten 1878 wertvolle Untersuchungen zur Mondtheorie, die 
er 1903 von nevem aufnahm und kurz vor seinem Tode beendete. 1884 verdtfent- 
lichte N. die Resultate seiner Messungen der Lichtgeschwindigkeit. Hierauf 
beschaftigte er sich mit Fragen iiber den Bau des Himmels, bestimmte die Ge- 
schwindigkeit des Sonnensystems, fiihrte Untersuchungen aus iiber die Verteilung 
der Sterne. — Um die Verbreitung der astronomischen Wissenschaft in weitestenm 
Kreisen hat sich N. groBe Verdienste erworben, besonders durch sein 1878 er- 
schienenes Werk ,,Popular Astronomy‘, von dem bereits 1881 eine von R. Engel-~ 
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mann besorgte deutsche Ausgabe erschien, die nunmehr in sicbenter Auflage 
vorliegt. 


Schiaparelli, Giovanni Virginio (1835--1910), in Savigliano (Piemont) 
geboren, studiert in Turin und dann in Berlin, arbeitet 1859 praktisch in Pulkowa, 
1864—1900 Direktor der Brera-Sternwarte in Mailand. Bei seinen klassischen 
Untersuchungen tiber die astronomische Theorie der Sternschnuppen entdeckt S. 
1866 den Zusammenhang der Perseiden mit dem Kometen 1862 III. Au8er mit 
der Messung zahlreicher Doppelsterne (1875—1900) hat sich S. besonders mit 
der Beobachtung der Oberflachen des Merkur, der Venus und des Mars beschiiftigt. 
Er ist der eigentliche Begriinder der Marstopographie. 1877 entdeckte er die 
,,Marskanale“. Die sieben Abhandlungen iiber den Mars sind unter dem Titel: 
,,Osservazioni astronomiche e fisiche sulla topografia del pianeta Marte“ erschienen. 
Auch historisch-astronomische Studien hat S. veréffentlicht, z. B. tiber die Astro- 
nomie im Alten Testament (1903). 


Lockyer, Sir Norman (1836—1920), aus Rugby. Zuerst Liebhaberastronom, 
1885—1913 Direktor des Solar Physics Observatory in South Kensington, griindete 
dann das Hill Observatory in Sidmouth. L. war einer der Pioniere der Astrophysik. 
Entdeckte 1868 gleichzeitig mit Janssen die spektroskopische Methode der Beob- 
achtung der Sonnenprotuberanzen und schrieb zuerst die Linie D; in deren Spek- 
trum einem damals unbekannten Element zu, fiir das er den Namen Helium ein- 
fiihrte. Besonders wichtig sind seine”Arbeiten tiber die Spektra und den Ent- 
wicklungsgang der Sterne, die friiher meist unterschatzt wurden; wir haben sie 
in dem Abschnitt ,,Die physische Beschaffenheit der Sterne“ eingehend gewiirdigt. 


Draper, Henry (1837—1882), aus Virginia. Sohn des berithmten Physikers 
J. W. Draper. Nach vollendetem Studium errichtete er eine Privatsternwarte, 
nachdem er selbst gréBere Reflektoren fiir dieselbe angefertigt hatte, und be- 
schaftigte sich mit der Photographie der Himmelskérper und ihrer Spektra, auf 
welchem Gebiete er Hervorragendes geleistet hat. Seine Witwe hat dem Harvard 
College Observatory in Cambridge, Mass., eine sehr betrachtliche Stiftung, Henry 
Draper Memorial, iiberwiesen, mit deren Hilfe daselbst spektralphotographische 
Untersuchungen betrieben werden. 


Wei8, Edmund (1837—1917), aus Freiwaldau (ésterr. Schlesien). Seit 1858 
an der Wiener Sternwarte titig, deren Direktor er 1878 wurde. W. hat sich nament- 
lich sehr groBe Verdienste auf dem Gebiete der Meteor-Astronomie erworben (vgl. 
das betreffende Kapitel dieses Buches). 


Nyrén, Magnus (1837—1921), aus Brunskog in Schweden. Nachdem er 
1867—71 abwechselnd in Upsala und Pulkowa gewirkt hatte, siedelte er 1871 
endgiiltig nach Pulkowa iiber und war 1890—1908 Vizedirektor daselbst. Nach 
seiner Pensionierung 1908 lebte er wieder in Schweden. Seine Hauptarbeiten be- 
treffen die Bestimmung der Konstanten der Prazession, Nutation und Aberration. 
Wies schon 1873 darauf hin, daB die Polhédhe von Pulkowa hoéchst wahrscheinlich 
verdnderlich sei. 


Tacchini, Pietro (1838—1905). In Modena geboren, studierte er auf der 
dortigen Universitat, war sodann Hilfsarbeiter an der Sternwarte zu Padua, 1859 
interimistischer Direktor des Observatoriums zu Modena, 1863 Adjunkt an der 
Sternwarte zu Palermo. Wurde 1879 nach Bom berufen als Leiter des Obser- 
vatoriums des Collegio Romano und trat 1901 in den Ruhestand. Durch Secchi 
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auf die Sonnenbeobachtungen hingelenkt, widmete er denselben seine Haupt- 
titigkeit, und seine Beobachtungen der Flecke, Fackeln und Protuberanzen um- 
fassen einen Zeitraum von fast 30 Jahren. : 


Hill, George William (1838—1914), aus New York. Von 1861 an 30 Jahre 
lang am Nautical Almanac Office in Washington. Trat dann in den Ruhestand, 
ohne indessen seine Arbeiten zu unterbrechen. Er war einer der groBten theo- 
retischen Astronomen seiner Zeit. Seine Untersuchungen iiber die Theorie des 
Mondes enthalten ganz neue Methoden, die fiir die Behandlung des Dreikorper- 
problems von groSer Bedeutung sind. Ferner sind seine Untersuchungen iiber 
die gegenseitigen Stérungen von Jupiter und Saturn zu nennen. H.s gesammelte 
Werke wurden 1905—07 in vier Banden von der Carnegie Institution in Washing- 
ton herausgegeben. 


v. Auwers, Arthur (1838—1915), aus Gottingen, studierte daselbst und in 
Kénigsberg, arbeitete dann lingere Zeit bei Hansen in Gotha. Schon 1866 wurde 
er als Astronom und Mitglied der Akademie der Wissenschaften nach Berlin berufen 
und blieb bis zu seinem Tode in dieser Stellung. Den Venusdurchgang von 1874 
beobachtete er in Luxor, den von 1882 in Punta Arenas. 1889 ging er ans Kap 
der Guten Hoffnung zwecks Bestimmung der Sonnenparallaxe durch heliometrische 
Messungen des Planeten Victoria. — A. galt als einer der ersten Astronomen seiner 
Zeit. Seine Tatigkeit lag ganz auf dem Gebiete der Besselschen Astronomie. Vor- 
bildlich sind schon seine Jugendarbeiten iiber die veranderlichen Eigenbewegungen 
von Sirius und Procyon. Die Organisation der deutschen Expeditionen zur Be- 
obachtung der Venusdurchginge lag ihm ob, ebenso spater die Bearbeitung des 
Beobachtungsmaterials. Er war der Leiter des Sternkatalog-Unternehmens der 
Astronomischen Gesellschaft und hat eine Zone desselben selbst beobachtet. Seine 
Neubearbeitung von Bradleys Fixsternbeobachtungen, seine Untersuchungen tiber 
die Genauigkeit und die Fehler der Sternkataloge sowie die Herstellung eines 
Fundamentalkatalogs sind Leistungen ersten Ranges. 


Burnham, Sherburne Wesley (1838—1921), aus Thetford, Vermont. 
Anfangs Stenograph. Kaufte 1869 einen sechszdlligen Refraktor, mit dem er zahl- 
reiche Doppelsterne entdeckte. Von 1877 an setzte er seine Doppelstern-Forschungen 
auf dem Dearborn Observatory in Chicago fort. 1888 wurde er Astronom am Lick- 
Observatorium, 1892 nahm er eine Stellung als Clerk of the U. S. Circuit Court 
in Chicago an. In dieser Behérde blieb er bis 1902, wurde aber 1897 zugleich 
auch Mitglied des Yerkes-Observatoriums, an welchem er bis 1914 arbeitete. 
B. war einer der erfolgreichsten Doppelstern-Forscher. Von seinen Arbeiten 
und namentlich seinem ,,General Catalogue of Double Stars“ ist S. 610 die Rede 
gewesen. 


Rayet, Georges (1839—1906). Geboren 1839 in Bordeaux, von 1863 an 
Assistent an der Pariser Sternwarte, wo er sich u. a.-auch mit der Spektralanalyse 
der Himmelskérper beschiftigt. Entdeckt 1867 in Gemeinschaft mit C. Wolf 
die sogenannten ,,Wolf-Rayet-Sterne“ im Sternbilde des Schwans. 1874 an die 
Universitat Marseille berufen, 1876 als Professor nach Bordeaux, wo er die neue 
Sternwarte einrichtete. Dort hat er sich durch seine Teilnahme an dem Unter- 
nehmen der Photographischen Himmelskarte und durch darauf beziigliche Ar- 
beiten einen Namen gemacht. 


Dunér, Nils Christoffer (1839—1914), aus Billeberga, Schweden.  Seit 
1858 an der Sternwarte in Lund tatig, wurde er 1864 zum Observator an derselben 
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und 1888 zum Direktor der Sternwarte in Upsala ernannt. 1909 trat er in den 
Ruhestand. Seine spektroskopischen Untersuchungen iiber die Sonnenrotation 
(1891 und 1906) sind klassisch. Ferner sind zu nennen seine Untersuchungen tiber 
die Sterne der dritten Spektralklasse, tiber verinderliche Sterne, seine “Doppel- 
sternmessungen und Meridianbeobachtungen, sowie seine geodiitischen Arbeiten 
aul Spitzbergen. 


Abbe, Ernst (1841—1905), in Eisenach als Sohn eines Spinnmeisters ge- 
boren; studiert in Jena und Géttingen Physik und Astronomie und wird 1877 
Direktor der Sternwarte zu Jena. Seine Hauptverdienste liezen auf dem Gebiete 
der Optik, die er theoretisch wie praktisch in ungeahnter Weise forderte. A. ist 
Mitbegriinder und langjahriger Leiter der bekannten ZeiBwerke gewesen. Die 
Fernrohroptik verdankt ihm eine bedeutende Forderung durch Einfiihrung neuer 
Glassorten, deren Auffindung und Herstellung durch A.s systematische Studien 
mit dem Glastechniker O. Schott (Glaswerke von Schott & Gen. in Jena) er- 
méglicht wurde. A.s beriihmte Vorlesungen iiber Optik sind in Czapskis ,,Theorie 
der optischen Instrumente (1893) enthalten. 


Oppolzer, Theodor von (1841—1886), aus Prag. Sohn des bekannten 
Pathologen Johann von Oppolzer. Studiert auf Wunsch seines Vaters Medizin, 
daneben aber auch Astronomie. Nach seiner Promotion zum Dr. med. (1864) 
widmet er sich ganz der Astronomie. -Von 1866 an lehrt er an der Wiener Hoch- 
schule, seit 1875 als ordentlicher Professor. Seine Arbeiten beziehen sich haupt- 
saichlich auf die Berechnung von Planeten- und Kometenbahnen; vortrefflich 
ist sein ,,Lehrbuch der Bahnbestimmung der Planeten und Kometen‘.. Im Jahre 
1873 iibernahm er die Ausfithrung der fiir die Europiische Gradmessung in Oster- 
reich erforderlichen astronomischen Arbeiten. Gleichzeitig hat O. seinen ,,Canon 
der Finsternisse‘‘ ausgearbeitet, in welchem die Elemente aller Sonnen- und Mond- 
finsternisse fiir den Zeitraum von 1500 v. Chr. bis 2000 n. Chr. berechnet sind. 
Auch mit rein theoretischen Untersuchungen tiber das Stérungsproblem, speziell 
liber die Stdrungen des Mondes, hat sich O. beschaftigt. — Sein Sohn, Egon von O. 
(1869—1907), widmete sich ebenfalls der Astronomie. Geboren in Wien; 1896 
Assistent an der Sternwarte zu Prag, 1901 auBerordentlicher, 1906 ordentlicher 
Professor zu Innsbruck. Bekannt ist seine Theorie iiber die Entstehung der 
Sonnenflecke, sowie die von ihm gemachte Entdeckung der Veranderlichkeit des 
Planeten Eros. 


Engelmann, Rudolf (1841—1888), aus Leipzig, Sohn des Verlagsbuch- 
handlers Wilhelm Engelmann. Studierte in Bonn und Leipzig Astronomie; 1863 
Observator der Leipziger Sternwarte und 1871 Privatdozent. 1874 wurde er durch 
Familienverhaltnisse gezwungen, die Sternwarte zu verlassen und in das vaterliche 
Geschaft einzutreten. Trotzdem fiihrte er seine astronomischen Arbeiten und 
Beobachtungen, letztere auf seiner Privatsternwarte, fort. Seine Haupttatigkeit 
bezog sich auf die Doppelsterne; seine Messungen sind von bleibendem Wert. 
Eine wichtige Frucht der gliicklichen Vereinigung seiner astronomischen Kennt- 
nisse mit seiner buchhandlerischen Tatigkeit ist “die Herausgabe der samtlichen 
Besselschen Abhandlungen und Rezensionen, sowie die Ubersetzune und Heraus- 
gabe der ersten Auflage des vorliegenden Werkes. 


Gyldén, Johann August Hugo (1841-1896), aus Helsingfors. Mit neun- 
zehn Jahren hatte er die Universitat absolviert, ging 1861 nach Gotha zu Hansen; 
war von 1862—1871 an der Sternwarte zu Pulkowa tatig; von da ab bis zu seinem 
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Tode war er Direktor der Sternwarte zu Stockholm. Die Hauptarbeit seines Lebens 
bilden Untersuchungen auf dem Gebiete der Stérungstheorie. Die Hauptpunkte 
seiner Untersuchungen iiber die absoluten Bahnen der Himmelskérper sind in 
einer Reihe von Ver6ffentlichungen unter dem Titel ,,Undersékningar af theorien 
for himlakropparnas rérelser‘‘ niedergelegt. Die Anwendung seiner Theorie aut 
das Sonnensystem sollte in dem groB angelegten Werke ,,Traité analytique des 
orbites absolues des huit planétes principales“ gegeben werden. Es war ihm aber nur 
noch vergénnt, den ersten Teil davon im Drucke zu vollenden; die numerischen Rech- 
nungen hat er nicht mehr zu Ende fiihren kénnen. Von anderen Arbeiten sind noch 
besonders hervorzuheben: Untersuchungen iiber die Konstitution der Atmosphare 
und die Strahlenbrechung; ferner Untersuchungen iiber die Rotation der Himmels- 
korper, tiber die Erklirung des Lichtwechsels der veranderlichen Sterne, iiber die 
Parallaxen und Eigenbewegungen der Sterne, sowie tiber kosmogonische Fragen. 


‘Cornu, Marie Alfred (1841—1902), aus Orléans. 1866 Ingenieur, 1867 
Professor der Physik an der Ecole polytechnique; 1886 Mitglied des Bureau des 
Longitudes. Hervorragender Physiker; lieferte u. a. Beitrage zur Kenntnis des 
Sonnenspektrums, besonders des ultravioletten Teiles und der tellurischen Linien, 
sowie Untersuchungen iiber Metallspektra. Von weiteren Untersuchungen sind 
am bekanntesten die Bestimmungen der Geschwindigkeit des Lichts und der 
Dichtigkeit der Erde. 


Vogel, Hermann Carl (1841—1907), aus Leipzig. Studierte in Dresden 
und Leipzig, 1865 Assistent an der Sternwarte zu Leipzig; 1870 Direktor der 
Sternwarte des Kammerherrn v. Bilow zu Bothkamp in Holstein. 1874 wurde 
er als Observator an das neu zu errichtende Astrophysikalische Observatorium 
zu Potsdam berufen, dessen Einrichtung und Ausgestaltung in erster Linie sein 
Werk ist. 1882 wurde er der erste Direktor des Instituts, welches unter seiner 
Leitung zu einer hervorragenden Stellung gelangte. In Leipzig wurde V., haupt- 
sachlich durch den Verkehr mit Zollner, fiir die Astrophysik gewonnen, und er 
widmete sich von da ab fast ausschlieBlich diesem damals neu entstandenen 
Zweige der Astronomie. Fast auf allen Gebieten der Astrophysik ist V., zum 
Teil bahnbrechend, tatig gewesen, besonders aber auf dem der Sternspektral- 
analyse, wo er neben Huggins als die erste Autoritat galt. Von seinen sehr zahl- 
reichen Arbeiten kénnen hier nur die wichtigsten erwahnt werden: ,,Unter- 
suchungen iiber die Spektra der Planeten‘‘t, ,,Spektralphotometrische Unter- 
suchungen“, ,,Spektralanalytische Mitteilungen‘‘ (die Klasseneinteilung der Fix- 
sternspektra enthaltend), ,, Untersuchungen tiber das Sonnenspektrum‘, ,,Spektro- 
skopische Durchmusterung“, ,,Untersuchung iiber die Eigenbewegung der Sterne 
im Visionsradius auf spektrographischem Wege‘. Die letztgenannte Arbeit, an die 
sich noch zahlreiche Untersuchungen gleichen Inhalts anschlossen, muB als sein 
Hauptwerk angesehen werden; er hat damit der Astronomie ein neues, weites 
Arbeitsgebiet von groBter Bedeutung erdffnet. — V. besorgte die zweite und die 
dritte Auflage des vorliegenden Werkes. 


Celoria, Giovanni (1842—1920), aus Casale Monferrato. War Astronom 
der Brera-Sternwarte in Mailand und von 1900 an deren Direktor als Nachfolger 
Schiaparellis. 1917 trat er in den Ruhestand. Bekannt durch seine Sterneichungen 
sowie durch seine Arbeiten iiber Doppelsterne und Sonnenfinsternisse. 


Thome, Juan Macon (1843—1908), aus Palmira (Pennsylvanien), Mit- 
arbeiter von Gould und (seit 1885) dessen Nachfolger in der Direktion der Stern- 
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warte zu Cordoba in Argentinien. Sein Hauptlebenswerk war die in der Art der 
Bonner Durchmusterung angelegte Cordoba-Durchmusterung, von der die Zonen 
von — 22° bis — 51° ganz, die von — 52° bis — 61° fast vollendet waren, als Th. 
1908 plétzlich verschied. 


Becker, Ernst (1843—1912), aus Emmerich am Rhein. 1870—71 Observator 
an der Sternwarte zu Leiden, 1871—74 an der zu Neuchatel, 1874—1883 an 
derjenigen zu Berlin, wo er die Zone +- 20° bis + 25° des Katalogs der Astro- 
nomischen Gesellschaft beobachtete. 1883 Direktor der Sternwarte in Gotha, 
1887 derjenigen in StraBburg; letzteren Posten behielt er inne, bis er sich 1909 
zur Ruhe setzte. In StraBburg wurde unter seiner Leitung und Beteiligung die 
Zone — 2° bis — 6° des genannten Katalogs bearbeitet. B. hat sich um die Pra- 
zisions-Astronomie groBe Verdienste erworben. 


Gill, Sir David (1843—1914), aus Aberdeen. 1872—76 leitete er die Privat- 
sternwarte des Lord Lindsay in Dunecht, beobachtete 1874 auf Mauritius den 
Venusdurchgang. 1877 begab er sich nach Ascension zwecks Bestimmung der 
Sonnenparallaxe durch Beobachtungen des Mars. 1879 wurde er zum Direktor 
der Sternwarte am Kap der Guten Hoffnung ernannt, die unter seiner Leitung 
allmahlich neu ausgeriistet und vergréBert wurde. Nach seiner 1906 erfolgten 
Pensionierung lebte er in London. G. war ein ausgezeichneter Praktiker, nament- 
lich beriihmt durch seine heliometrischen Messungen von Sternparallaxen, von 
kleinen Planeten zur Bestimmung der Sonnenparallaxe, sowie durch solche der 
Jupitermonde. Auch leitete er die umfangreichen geodatischen Messungen in 
Siidafrika. 


Helmert, Friedrich Robert (1843—1917), aus Freiberg in Sachsen, her- 
vorragender Geodat. 1869—1870 Observator an der Sternwarte in Hamburg, 1870 
ordentlicher Lehrer, 1872 Professor an der Technischen Hochschule in Aachen, 
1886 kommissarischer Leiter, 1887 Direktor des Geodatischen Instituts in Berlin, 
spater in Potsdam. Seine wichtigen geodatischen Arbeiten kénnen hier nicht 
angefiihrt werden, genannt seien nur seine Biicher ,,Die Ausgleichungsrechnung 
nach der Methode der kleinsten Quadrate‘ (2. Auflage, Leipzig 1907) und ,,Die 
mathematischen und physikalischen Theorien der héheren Geodasie (Leipzig 
1880—84). 


Trépied, Charles (1845—1907). 1877 am Bureau des Longitudes angestellt; 
1880 wurde er mit der Organisation und Leitung der Sternwarte in Algier betraut. 
Beteiligte sich von Anfang an eifrig an dem 1887 ins Leben gerufenen Unternehmen 
der Photographischen Himmelskarte und fithrte wichtige Untersuchungen iiber 
astronomische Photographie aus. 


" Darwin, George Howard (1845—1912), wurde als zweiter Sohn von Charles 
Darwin in Down (Kent) geboren. Wird bereits 1879 Mitglied der Royal Society, 
1883 Professor der Astronomie und Experimentalphysik in Cambridge. Hat 
zahlreiche, héchst wertvolle theoretische und numerische Arbeiten tber die 
Gezeiten der Meere, die Elastizitat und die Fluten der festen Erde, tiber Gleich- 
gewichtsfiguren einer rotierenden Fliissigkeitsmasse, tiber periodische Lésungen 
des Dreikérperproblems verfaBt. In weiteren Kreisen ist sein allgemeinverstand- 
liches Buch: ,,The Tides and Kindred Phenomena in the Solar System‘t bekannt 
geworden. Seine wissenschaftlichen Werke sind in 4 Banden ,,Scientific Papers‘ 
gesammelt erschienen. 
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Tisserand, Francois Félix (1845—1896), aus Nuits-Saint-Georges (Frank= 
reich). Er trat 1866 als Adjunkt bei dem Observatorium zu Paris ein; 1873 wurde 
er zum Direktor der Sternwarte zu Toulouse ernannt; 1878 kehrte er nach Paris 
zuriick als Nachfolger Leverriers in der Akademie und als Mitglied des Bureau 
des Longitudes. 1892 wurde er Direktor der Pariser Sternwarte. Seine Schriften, 
die sich namentlich mit den verschiedensten Problemen der Himmelsmechanik 
beschiiftigen, zeichnen sich durch groBe Klarheit und Exaktheit aus; ganz be- 
sonders ist dies der Fall bei seinem klassischen Lehrbuche ,,Traité de mécanique 
céleste’’ (4 Bande). Viele von seinen Arbeiten, so auch seine bekannte Abhandlung 
,,sur la théorie de la capture des cométes périodiques‘ sind in der von ihm be- 
griindeten Zeitschrift ,,Bulletin astronomique‘ erschienen. 


Lohse, Oswald (1845—1915), aus Leipzig. Anfangs Chemiker, durch H. C. 
Vogel fiir die Astronomie gewonnen. Ging 1870 mit diesem an die Bilowsche 
Privatsternwarte nach Bothkamp und wurde 1874 an das neu zu griindende Astro- 
physikalische Observatorium in Potsdam berufen, dem er bis zu seinem Tode 
angehorte. Dort hat er sich hauptsachlich durch Untersuchungen tiber die phy- 
sische Beschaffenheit von Mars und Jupiter, tiber die Spektra der Elemente, tiber 
Doppelsterne und durch photographische Arbeiten ausgezeichnet. 


Boss, Lewis (1846—1912), aus Providence, Rhode Island. Studiert unter 
Young am Dartmouth College Astronomie, wird dann Assistant Astronomer des 
United States Engineer Corps. Seit 1876 Direktor des Dudley-Observatoriums 
in Albany (N. Y.), wo er die Zone + 1° bis + 5° des A. G. Katalogs beobachtet. 
1904 Direktor des Department of Meridian Astronomy der Carnegie Institution. 
Seine Hauptarbeit ist eine Untersuchung iiber die Orter von Fundamentalsternen 
und die Herstellung des ,,Preliminary General Catalogue of 6188 Stars for the 
Epoch 1900“. 


Chandler, Seth Carlo (1846—1913), aus Boston, Mass. War Aktuar von 
Lebensversicherungsgesellschaften und Privatastronom. Besonders bekannt sind 
seine Arbeiten tiber die Polhéhenschwankungen (vgl. S$. 357) und seine Kataloge 
der verinderlichen Sterne. Gab langere Zeit hindurch das ,,Astronomical Journal‘‘ 
heraus. 


Backlund, Oskar (1846—1916), aus Langhem in Schweden. War zuerst in 
Stockholm und Upsala tatig und wurde 1876 Observator in Dorpat. 1879 siedelte 
er nach Pulkowa iiber, lebte 1887—95 als Akademiker in Petersburg und war 
von 1895 an Direktor der Sternwarte in Pulkowa. Er hat hauptsachlich auf dem 
Gebiete der Stérungstheorie gearbeitet; am bekanntesten sind seine Untersuchungen 
iiber die Bewegung des Enckeschen Kometen. Auch in der Geodisie hat er sich 
betatigt (schwedisch-russische Gradmessung). 


Pickering, Edward Charles (1846—1919), aus Boston, Mass. Seit 1877 bis 
zu seinem Tode Direktor des Harvard College Observatory, das sich unter seiner 
Leitung zu einer der ersten Sternwarten entwickelte. P. war ein hervorragender 
Organisator. Er schuf an seinem Observatorium und an dessen Filiale in Arequipa 
eine dauernde photographische Uberwachung des ganzen Himmels. Ein ungeheures 
Beobachtungsmaterial wurde angehiuft, wélches fiir die Wissenschaft von gar nicht 
vaN ermessendem Werte ist. Seine und seiner Mitarbeiter Untersuchungen iiber 
die Spektra der Sterne und deren Klassifizierung, iiber verdnderliche Sterne usW., 
seine zahllosen photometrischen Messungen von Sternen haben unsere Kennt- 
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nisse in héchstem MaBe geférdert, und es ist oft in diesem Buche auf sie Bezug 
genommen worden. Die wichtigsten unter den vielen, aus dem Harvard-Obser- 
vatorium unter seiner Direktion hervorgegangenen Arbeiten sind die ,,Revised 
Harvard Photometry“ (vgl. 8. 537) und der ,,Draper Catalogue of Stellar Spectra‘ 
(vgl. S. 548). P. ist zu den verdienstvollsten Astronomen der neueren Zeit 
zu rechnen. 


Franz, Julius (1847—1913), aus Rummelsburg in Pommern. Kurze Zeit 
Lehrer am Wilhelmsgymnasium in Berlin, wird 1874 Assistent der Sternwarte 
in Neuchatel, 1876 Observator in Kénigsberg, 1897 Direktor der Sternwarte in 
Breslau. Bekannt durch seine zahlreichen, wertvollen Arbeiten iiber die Mond- 
topographie. 


Rowland, Henry Augustus (1848—1901), aus Honesdale, Pa.; Professor 
an der Johns Hopkins University in Baltimore. Seine Hauptleistungen sind die 
Erfindung und Herstellung des Konkavgitters und die mit einem solchen Apparate 
von ihm und seinen Schiilern ausgefiihrte Aufnahme (Photographic Map of the 
Normal Solar Spectrum) und Ausmessung des Sonnenspektrums (Preliminary 
Table of Solar Spectrum Wave-Lengths). Rowland hat auch eine Methode zur 
Herstellung fehlerfreier Mikrometerschrauben angegeben, nach welcher jetzt all- 
gemein von den Mechanikern gearbeitet wird. 


Henry, Paul Pierre (1848—1905) und sein Bruder Mathieu Prosper 
(1849—1903), aus Nancy. Ersterer wurde 1864, letzterer 1865 an der Pariser 
Sternwarte angestellt. Von 1871—1884 setzten sie gemeinschaftlich die von 
Chacornac begonnenen Ekliptikalkarten fort. Im Verlaufe dieser Arbeit wurden 
sie 1884 dazu gefiihrt, die Photographie als Hilfsmittel zur Mappierung der Sterne 
zu benutzen. Die dazu nétigen photographischen Fernrohrobjekte schliffen sie 
selbst, und in der Folgezeit ist eine grofSe Anzahl von Objektiven una Spiegeln 
aus ihrer Werkstatte hervorgegangen. Ihre astrophotographischen Arbeiten gaben 
den AnlaB zu dem Unternehmen der Photographischen Himmelskarte, an welchem 
sie sich selbst beteiligten. 


Bruns, Heinrich (1848—1919), aus Berlin. 1871—73 Rechner in Pulkowa, 
1873—76 Observator in Dorpat, 1876—82 auBerordentlicher Professor der 
Mathematik in Berlin, seit 1882 bis zu seinem Tode Direktor der Sternwarte in 
Leipzig. B. war in erster Linie Theoretiker. Namentlich seine Abhandlungen ,,Die 
Figur der Erde“ (1878), ,,Uber die Integrale des Vielkérperproblems‘‘ (1887), 
Das Eikonal‘‘ (1895) und seine Biicher ,,Grundlinien des wissenschaftlichen 
Rechnens“* (Leipzig 1903) und ,,Wahrscheinlichkeitsrechnung und KollektivmaB- 
lehre‘‘ (Leipzig 1904) haben ihm hohes Ansehen verschafft. 


Callandreau, Pierre Jean Octave (1852—1904), aus Angouléme (Frank- 
reich). Bereits 1874 trat er als Aide-Astronome bei der Sternwarte in Paris ein; 
wahrend seiner 30jahrigen Tatigkeit an diesem Institut hat er eine Reihe der wert- 
vollsten Arbeiten geliefert, besonders auf dem Gebiete der Himmelsmechanik. 
Von Bedeutung sind vor allem seine Untersuchungen iiber die Gleichgewichts- 
figuren der Himmelskérper, sowie tiber die Einwirkung der Anziehung des Jupiter 
auf die Kometenbahnen., 


Kreutz, Heinrich (1854—1907), aus Siegen. Nach beendetem Studium 
Assistent an der Sternwarte in Bonn (188081), dann in Wien. 1882 Hilfs- 
arbeiter am astronomischen Recheninstitut zu Berlin, 1883 Observator an der 
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Sternwarte zu Kiel. Seit 1896 Herausgeber der Astronomischen Nachrichten. 
Das Hauptgewicht der Wirksamkeit von K. lag in seiner literarischen Tatigkeit. 
Bekannt sind seine mustergiiltigen Bearbeitungen der Bahnen einiger Kometen; 
groBe Verdienste hat er sich aber auch erworben bei der Herausgabe der Astro- 
nomischen Nachrichten. 


Poincaré, Henri (1854—1912), aus Nancy. Nach Beendigung seiner Studien 
an der Ecole polytechnique wird er 1879 Ingénieur des Mines und am Ende dieses 
Jahres Professor an der Universitat Caen. 1881 Professor an der Universitat Paris, 
1887 Mitglied der Pariser Akademie, 1906 deren Prasident. P. war einer der groéBten 
Mathematiker und theoretischen Astronomen aller Zeiten. Seine fiir die theo- 
retische Astronomie bedeutungsvollsten Arbeiten sind die Abhandlungen iiber 
Gleichgewichtsfiguren einer rotierenden Fliissigkeitsmasse (1885), iiber das Problem 
der drei Korper (1889) und seine Werke: Méthodes nouvelles de la mécanique 
céleste (1892—99), Lecons de mécanique céleste (1905—1910), Lecons sur les 
hypothéses cosmogoniques (1911). 


Struve, Hermann (1854—1920), Sohn von Otto S., in Pulkowa geboren. 
Studierte in Dorpat, Paris und Deutschland und wurde zunachst in Pulkowa 
angestellt. 1894 wurde er als Direktor der Sternwarte nach Ko6nigsberg berufen, 
1904 in gleicher Eigenschaft nach Berlin. Die Berliner Sternwarte wurde spater 
nach Babelsberg verlegt und nach seinen Plinen ausgestaltet. 8S. beschaftigte 
sich besonders erfolgreich mit der Beobachtung und der Theorie der Satelliten, 
namentlich der des Saturn. — Sein Bruder Ludwig Struve (1858—1920) war 
zunachst an den Sternwarten Pulkowa und Dorpat tatig und spater Direktor der 
Sternwarte in Charkow. Seine Arbeiten betreffen die Prazessionskonstante und 
die Bewegung des Sonnensystems, die Doppelsterne usw., auch hat er sich durch 
Meridian-Beobachtungen verdient gemacht. 


Lowell, Percival (1855—1916), aus Boston, Mass. Nachdem er groBe Reisen 
gemacht hatte, widmete er sich von 1894 an ganz der Astronomie und erbaute sich 
eine groBartige Privatsternwarte in Flagstaff, Arizona, zunachst speziell zur Be- 
obachtung der Planeten-Oberflichen. Spiater wurden auch photographische und 
spektrographische Arbeiten in das Programm der Sternwarte aufgenommen. In 
weiten Kreisen ist L. durch seine Forschungen und Schriften iiber den Mars bekannt 
geworden. 


Kempf, Paul (1856—1920), aus Berlin. Nach Abschlu8 seiner Studien trat 
er 1878 bei dem Astrophysikalischen Observatorium in Potsdam ein, dem er sein 
ganzes Leben hindurch treu blieb. Seine wichtigste Arbeit ist die in Gemein- 
schaft mit G. Miller durchgefiihrte Potsdamer Photometrische Durchmusterung. 
AuBerdem hat er Abhandlungen iiber das Sonnenspektrum (mit G. Miiller), iiber 
die Sonne, verinderliche Sterne, die Masse des Jupiter, iiber Nebelflecke und 
Sternhaufen usw. verfabt. Kempf ist der Herausgeber der 4. und 5. Auflage 
dieses Buches. 


Keeler, James Edward (1857—1900), aus La Salle (Illinois). Studiert 
zum Teil auf deutschen Universitaéten, nimmt 1884—1886 als Assistent des Alle- 
gheny-Observatoriums an den bolometrischen Arbeiten Langleys teil, kommt 
dann an das Lick-Observatorium. Hier untersucht er die Spektra von 14 Nebeln 
und bestimmt zum ersten Male und mit groBer Genauigkeit die Radialgeschwindig- 
keiten derselben (Spektroscopic Observations of Nebulae). Weiterhin verdffent- 
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licht er eine groBe Reihe von Abhandlungen iiber die Spektra von Planeten, 
Kometen und Fixsternen. 1891 kommt er als Direktor an das Allegheny-Obser- 
vatorium und macht hier seine beriihmte Untersuchung: ,,A Spectroscopic Proof 
of the Meteoric Constitution of Saturn’s Rings“. 1898 wird er Direktor des Lick- 
Observatoriums und widmet sich der Photographie der Nebelflecke mit dem 
Crossley-Reflektor. Diese Photographien sind 1908 publiziert worden. 


Fleming, Williamina Paton (1857—1911), aus Dundee. Kam 1881 als 
Gehilfin an das Harvard College Observatory. Sie entdeckte 10 neue und 222 ver- 
anderliche Sterne, von denen sie viele photometrisch verfolgt hat. Erwarb sich 
als Mitarbeiterin von E. C. Pickering sehr groBe Verdienste um die Klassifizierung 
der Sternspektra. 


Scheiner, Julius (1858—1913), aus Kéln. 1881—86 Assistent an der Stern- 
warte in Bonn, seit 1887 bis an sein Ende am Astrophysikalischen Observatorium 
in Potsdam tatig. Wirkte bei Vogels ersten spektrographischen Messungen der 
Radialgeschwindigkeiten mit. Er beschaftigte sich mit den Spektren der Sterne, 
den Vorarbeiten fiir die photographische Himmelskarte und der Bearbeitung der 
Potsdamer Zone derselben, mit photographisch-photometrischen Problemen, photo- 
graphischen Messungen des Sternhaufens im Herkules und des Orionnebels, spektral- 
photometrischen Messungen der Temperatur der Sterne (in Gemeinschaft mit 
Wilsing) und Bestimmung der Solarkonstante. Bekannt sind seine Lehrbiicher 
»,Die Spektralanalyse der Gestirne’ (Leipzig 1890) und ,,Die Photographie der 
Gestirne‘‘ (Leipzig 1897). Auch hat S. viele allgemein verstandliche Schriften 
verfaBt und sich an der Herausgabe der 2. Auflage dieses Buches beteiligt. 


i Wislicenus, Walter Friedrich (1859—1905), aus Halberstadt. Seit 1883 
Assistent an der Sternwarte zu StraBburg, 1887 Privatdozent, 1894 auBerordent- 
licher Professor an der Universitat daselbst. Sein Hauptverdienst liegt in der von 
ihm mit Unterstiitzung der Astronomischen Gesellschaft bewirkten Herausgabe 
des ,,Astronomischen Jahresberichts‘‘, von dem er selbst die ersten sechs Jahr- 
gange 1899—1904 erscheinen lassen konnte. 


Schwarzschild, Kar] (1873—1916), aus Frankfurt a. M., einer der genialsten 
Astronomen der neueren Zeit. Schon als Schiiler verdffentlichte er einige wissen- 
schaftliche Abhandlungen. Studierte 1891—96 in StraBburg und Miinchen, wo 
er 1896 promovierte. War dann einige Jahre Assistent an der v. Kuffnerschen 
Sternwarte in Wien und habilitierte sich 1899 in Miinchen. 1901 wurde er Direktor 
der Sternwarte in Géttingen, 1909 des Astrophysikalischen Observatoriums in 
Potsdam. Er erlag 1916 einem Leiden, das er sich im Felde zugezogen hatte. — 
Seine Arbeiten beziehen sich auf fast alle Teile der Astronomie; die wichtigsten 
sind seine Untersuchungen zur photographischen Photometrie, die ,,Gdttinger 
Aktinometrie“ (vgl. S. 537f.), die Studien zur geometrischen Optik, seine Unter- 
suchungen tiber die Eigenbewegungen der Sterne (Ellipsoidhypothese, vgl. 8. 587), 
ferner seine stellarstatistischen Arbeiten. Auch in der theoretischen Physik hat 
er bedeutende Leistungen zu verzeichnen. S. hat an der vierten und fiinften Auf- 
lage dieses Buches mitgearbeitet. 
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I. Elemente der gro8en Planeten. 


Mittlere Siderische Mittlere Entfernung 
Namen tagliche Umlautszeit von der Sonne Exzentrizitat | 
Bewepung, |i math Tse)" ast winks | Mill. kim 
Merkur & 1473242 87.969 0.38710 58 0.20561 | 
Venus 9 5767.67 224.701 0.72333 | 108 0.00682 
Erde & 3548.19 365.256 1.00000 149 0.01675 
| Mars fo... 1886.52 636.980 1.52368 228 0.09331 
Jupiter)... | © 299.18 | 4832.589 5.20256 778 0.04833 
| Satum b ... | 120.45 | 10759.23 9.55475 | 1428 0.05589 
| UranusA | | 42.23 | 30688.45 1921814 | 2873 0.04634 
Neptun'# ... 21.53 | 601813 30.10957 4501 0.00900 
Namen | “Perlhels. . | ae Ran ioned Neigung” Mittlere Linge | 
| Merkur... . |. | 75° 53° BO” | 47 8 41") 7 O° 11” | 1899 16" 17” 
RiNionia: nener rat 130 28.26; ib Ate ty 3 23 87 | B44 22 11 
yee eee ae ee tol 138° -7 (a0 a0 0 6 0 | 100 40° 57 
Marsters 854 1389.6 |. 48. 47 -12 1 51 1 | 294 15 58 
| AWG OUNE S63 6 12 43 15 99 26 36 IL ake) “ay | BIS) 7 aN 
eSatumnre fares, oo 91 5 54 | 112 47 25 2 29 33 | 266 35 52 
| Uranus Rie ee ke 7 ee Mme OD KOmeCOMEOO Oma Geel Pyle MIP BB 
WiNeptun a son 46 43 88 | 130 40 53 | 1 46 45 | 84 27 50 
| | . 
[oe at ‘, Ao 29 | a5 $0 eo : ue fi eee be 
| t€a Sel | Se oe Mas sel] Gas > ions. | 
| | “8s [MAS | “Ae | | Sonne=1 [prae—i]9 | a 
(Merkur 6.5} 0.87) 4700, 0 jaggtany| 0.061.1 | 0.41} 884? [0.07 
Venus 17.0| 0.97] 12300] 0 |raalgy | 0.82/0.91] 0.88] 2254? 10.59 
Erde ee 12756 ais, Sespap | beh ed  )e8mbem As 045 
|Mars , | 9.5 | -0.54| 6000 sh ?evateay| 0.1110.69/ 0.87/24 37 28 [0.15 
|Jupiter | 196 | 11.14] 142000 31, lea zt-rz5|318.36/0.25| 2.53] 9 50 0.56 
| Saturn | 165 | 9.4 | 120000 31, | shaq | 95.22/0.13) 1.06/10 14 0.63 
‘Uranus | 70 , 4.0 | 50700 2 | sy toy | 14.58/0.23] 0.92 | 11 0.63 
| Neptun a a8 54400) Phe bag te 26\0;22 a0 2 0.73) 
Sonne) 31’ 59.8 109.08 |1391000, 0 1 —1333439/0.26| 27.9 | 25a—e7a | — 
| | | 


Die Elemente der grofen Planeten und der Satelliten sind dem Annuaire du Bureau 
des Longitudes (fiir 1920), die der kleinen Planeten den Veroffentlichungen des Berliner 
Astronomischen Rechen-Instituts entnommen. 
gelten fiir den 1. Januar 1900, 0! M. Z. Greenwich, die der kleinen fiir den 1. Januar 1925. 
Die Sonnenparallaxe ist zu 8.’80 angenommen. 


Die Bahnelemente der grofen Planeten 
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II. Elemente einiger kleiner Planeten. 


OL + BS » 
Nummer und Name £8 Entdecker ee Eas Be 5p oF ait 
ce Pee atl tes Coen ee 
oa ah Der N 
| 0 
(C)RCetes eee HCOM Me PiaZzie  lec Or LOS OOK 7 TA LOG me O on eL4Ol6 
(2)Pallas . < . |°1802') Olbers . . .. | 2.771 | 1686 | 0.288 |) 34:7 | 178.1) 1224 
(8) Juno... . | 1804 | Harding = . | 2.670 | 1593 |0.256 || 13,0) | 171.01) 56.0 
(4) Vesta . . . | 1807 | Olbers. . . | 2.3862'| 1326 |.0.089 | 7.1 | 104.84-251.5 
(5) Astraea. . . | 1845 | Hencke . . | 2.576 | 1510/0191] 5.38 | 141.9 | 135.3 
(6) Hebe. . . .-| 1847 | Hencke . . | 2.426 | 1380 |.0.201 | 14.8 | 139.0] 15.9 
L(y iG Se er 18499), Hind. = «0, 22880-1 13460) 0.28 1 | eo.b 60 On sod 
Ie(e)ebliorar. . . rjelodd jettindis ee 22201 N LIS a OM 57 Socom IES T3410 
| (9) Metis. . . . | 1848 | Graham . . | 2.387 | 1847 10.123 | 56! 69.4] 72.0 
| (10) Hygiea 1849 | de Gasparis. | 3.137 | 2029 | 0.116 | 3.8 | 285.9 | 231.3 
(20) Massalia . . | 1852 | de Gasparis. | 2.409 | 13866 | 0.144] 0.7 | 207.1 | 100.8 
(31) Euphrosyne j| 1854 | Ferguson . . | 3.160 | 2051 | 0.214] 26.5 | 31.8) 91.4 
(164) Eva ... . | 1876) P. Henry. . | 2.633 | 1560 |-0.848 | 24.38 | 77.6 | 359.9 
(183) Istria... | 1878 | Palisa . . . | 2.792) 1704 | 0.349 | 26.4 | 143.1] 45.5 
(208) Lacrimosa . | 1879 | Palisa . ... | 2.894) 1798 | 0.015] 1.8 5.8 | 111.0 
(279) Thule . . . | 1888| Palisa . . . | 4.302 | 3260 | 0.064] 2.4 | 75.5 | 296.3 
(G23) e BRUCIA) mene eae OON dW SWOLET Ii 2 LOCH MUI SSO 27s eo Sal mol Onme aos 
(330) Adalberta . . |. 1892 | Wolf. ..... | 2.089 | 1103 | 0.000} 20.0 | 359.2) — 
(398) Admete . . | 1894 | Charlois . . | 2.739 | 1655 | 0.223 9.5 | 281.0] 77.1 
(423) Eros ... . . |-1898! Witt... . | 1.458) 643 | 0.223 | 10.8 | 303.8 | 121.6 | 
(434) Hungaria . . | 1898 | Wolf. . . . | 1.944] 990 | 0.074] 22.5 | 174.9 | 297.8 
(468) Vina ta 1 L8OIS| Welk... 2 8.081) | 2024019701) 0.500 (208s B13 
(475) Ocllo . . . . | 1901 | Stewart ~. . | 2.595 | 1527 | 0.884 | 18.6 | 35.6 | 338.0 
(508) Princetonia . | 1903 | Dugan . . . | 8.160 | 2052 | 0.012) 18.4 | 45.5 | 207.1 
(525) Adelaide . . | 1904) Wolf. . . . | 3.340 | 2229 | 0.371) 3.2 | 126.1) 47.6 
(531) Zerlina . . . | 1904 | Wolf. . . . | 2.802} 1713 | 0.189 | 34.5 | 198.0 | 251.9 
(588) Achilles | 1906 | Wolf. . . . | 5.238) 4880-}0.150 | 10.8 | 315.8; 81.4 
(694) Mire'lle. . . | 1906 | Wolf. . . . | 2.62%, 1555 | 0.351 | 32.7 | 155.3 | 231.8 
(617) Patroklus . . | 1906 | Kopff . . . | 5.183 | 4310 | 0.143 | 22.1 | 48.7 | 345.9 | 
(624) Hektor . . . | 1907 | Kopff . . . | 5.249 | 4392 | 0.080) 18.2 | 342.2 | 154.3 
(637) Chrysothemis | 1907 | Metcalf. . . | 3.180 | 2072 | 0.128 | 0.3 | 357.8 | 170.2 
(G59) Nestor . . . | 1908) Wolf... . . | 5.193 | 4323 | 0.105 | 4.5 | 850.2 | 322.1 
(679) Pax .-. . . | 19097] Kopfif ... . |2.586 | 1619 | 0.311) 244 | 112.8) 178 
(699) Hela ... 1910 | Helffrich . . |.2.612 | 1542°) 0.412 | 15.2 | 244.2 | 332.9 
(714) {1911 LW]. | 1911 | Helffrich . . | 2.585 | 1474 | 0.052 | 14.4 | 234.0 | 102.2 
| | 
(719) Albert . . . | 1911) Palisa . . . | 2.585 | 1618 [0.541 | 10.8 | 185.7 | 337.7 
(884) Priamus . . | 1917 | Wolf. . . . | 5.266) 4402 /0.118! 8.9 | 300.8 | 270.3 
(887) Alinda . . . | 1918 | Wolf. . . . | 2.533 | 1473 | 0.583 | 9.0 | 111.0} 98.8 | 
(911) [1919 FD] . | 1919 | Reinmuth . | 5.155 | 4274 | 0.086 | 21.9 | 337.0 | 55.8 
(914) [1919 FN] . | 1919) Wolf. . . . | 2.464 | 1404 | 0.216 | 25.4 | 255.9 | 302.5 
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III. Wichtigste Elemente der Satelliten. 


Erdmond. 
* : : : ee = 
| Siderische Umlaufszeit .|  27.32166 | Entfern. v. Erde, Kilometer .| 384400 
Tropische MA .|  27.32158 | Durchmesser, mittl. Ai) BUYS G 
Synodische i. a ASD, x Kilometer 3470, | 
Drakonitische _ ,, ; 27.2122 || Masse 0.0123 
Umlaufszeit des Perigaeums ; 3 3232.6 | Oberflache Ride =o 0.0758 | 
;, Knotens - | 6793.5 | Volumen eit 0.0203 | 
Mittl. Bew. in Linge, im mittl. Tag | 13° 10 ree Dichtigkeit 0.61 
Neigung der Colm ges aes 5.8 4 | Geoz. Libration, Max. in Liinge | 7° 54’ 
3 des Mondiquators . . 1 31 | >. s Breite|, 6°50: + 
Exzentrizitit der Bahn .. .| 0.054901 Maximum der Libration, total |11 25 
| Entfern. v. Erde, Erdiqu.-Hlbm. | 60.267 Vollkommen unsichtb. Oberfl. 0.410 
| | | | | 
Marsmonde. 
Phobos Deimos 
. ¥ d a 
Umlautszeit, siderisch . . 0.319 1.262 
Halbe groBe Achse . 2.77 6.95 
Exzentrizitit der Bahn 0.0 0.0 
INGUIN 5 5 6 6 6 oc 2°0 2°() 
Jupitermonde. 
j Pes Ping ; ire : 
I II Til IV 
| hae = ‘ ea a a 
Umlaufszeit, siderisch . 1.769 Shiai 7.155 16.689 
Halbe groBe Achse. .... 5.91 9.40 14.99 26.36 
Exzentrizitit der Bahn 0.00 0.00 0.00 0.01 
INGHEUNIES 6 Spe oe Oe oc 0° y ie 0° 
Masse (Jupiter = 1) 0.000045 0.000025 0.000080 0.000045 
V | VI VII VIII IX 
a = = ae ee 
Umlaufszeit, siderisch 0.498 | 251 260 739 804 
Halbe groBe Achse. .. . DE OD | 160 164 329 351 | 
Exzentrizitit der Bahn. . | 0.01 | 016 | 0.21 0.38 Ongar 
NeIguNe teeta Shes No Oo} BO 30° 145° 154° 
| Masse (Jupiter=1) ... | — <= | = — — 


Wichtigste Elemente der Satelliten. 849 
Saturnmonde. 
Mimas Enceladus Tethys Dione | Rhea | 
| | 
ae en. ; d Saar een, eel ate d | 
| Umlautszeit. siderisch 0.942 1.370 W888" |" V2E737 4.517 
| Halbe groBe Achse 3.07 3.94 | 4,88 6.24 8.72 
_ Exzentrizitét der Bahn 0.019 0.005 0.000 0.002 0.001 
Neieune: > 0 sen, ac. 3) 2° Ove} We 0° 0° 
| | | 
Titan | Themis Hyperion Japetus Phoebe 
Gerais oa Te. Slt eee (eee 
Umlaufszeit, siderisch USC lsy = ) ) BROS) 21.28 79.33 550.47 
_Halbe grofe Achse 2022, | DAN? 24.49 | 58.91 214.4 
Exzentrizitit der Bahn 0.029 | 0.23 0.104 0.029 0.166 
INGIgUNe Feet of 0° ib. ne 14° 149° 
| | 
= im A i eh 
Uranusmonde. 
_ 7 = = ae —— = =e pieeey eee 
| Ariel | Umbriel Titania Oberon | 
E ‘ ee ee aa ig ier. nn oa 
Umlautszeit, siderisch. . . . 2.520 4.144 8.706 13.463 
Halbe groBe Achse..... fot ee URE) 17.63 23.57 
Exzentrizitét der Bahn .. . | BOLO |, . OXe 0.0 0.0 
Neigung gegen die Ektiptik . = 98° | 98° 98° 98° | 
Neptunmond. 
E ; ates 
Winllamiszeltensid enischimeettcms ure 5.877 
Halbe groBe Achse ........ 13.33 
Exzentrizitit der Babn ...... 0.0 
Neigung gegen die Ekliptik 139° 


Anmerkung: Die halben groBen Achsen sind in Kinheiten des betreffenden Planeten- 
halbmessers ausgedriickt. Die Neigungen sind beim Erdmonde sowie bei den Trabanten 
des Uranus und Neptun gegen die Ekliptik gegeben, bei den iibrigen Satelliten gegen den 


Aquator ihrer Hauptplaneten. 
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IV. Elemente der periodischen Kometen, 


Lange des 


Name | Periheldurchgang | neds auistelgenden Neigung 

Ib INOS aes ot Be 1 algal divin: SalS$ fay aI Bost abe ple il’ 
PRA My 7 OY) eae ee eon | 1920 Juni 10) | 307 29 120 648 ps otly| 
SMbLOTS CL ones et et ae | 928¢9 Marz 307 | 116 14 Wik “i 2h) OR 
4 Tempel, — L. Swift. 1908 Okt. 4 44 | Ae Ale ee 
baWinmnecke: tausue 4c. 1921 Juni 12 | 268 22 | 98 2 Stes 
6 De Vico — E. Swift . | 1894 Okt. 12 3451. 28 ai. 489. -48ia)e) Omens 

| od Mkexanyat 5 oo & O. 1879 Mai ee See Onn ane OnmmE-LO Sas 
Ssleaaaine) 6 6 o 6 oom) JOE On ail 49 Sy) ya aly hil 
) CHACU ON 6 6 se 6 I 1913 Nov, | 92 7 229), S19bL 2. | BO hd, 
I) ID Aengsth oe oo 1910 Sept. 16 |-:320 10 | 146 22 | 15 4? 
WANE SISGy ontees aon ce Sener 1919 Juni 28 /; 283 33 | 2638 49 8.42 
IPS iclay 02 aaa hares | 1852 Sept. 23 | 109 8 245° 52 J aeetors 
{inlay ehteek 2 1919 Okt. 15 | 5 10 46 5B 3 938 
Ae Wiolts Secret cc \ aiken, 1G) I) ae) 206 43 2S 
HOME OMCs! alana e! 15 | 1906 Marz 14 | 346 3 331 46 20) 49 
EhOuborrellyu ess vs 1918 Nov. 16 69) 2055) eit Fe 30 2229 
ieee BTLOOKSe aa awe tem snl| 1903 Dez. Gm, Ik 2BP ih als 4 6 4 
US Taye meer omiet en. OO SING yA ONO 2067 15 1036 
19-Schaumasse ..../ 1919 Okt. 20 | 186. 29 | 90 41 14° “48 
2 Ol Mutbl ewemeyanpak cnet. 1912 Okt. 28 | 116 25-| 269 34 | 55 0 
pol Westphal puck ou. % 1913 Nov; 26 | .48. 61 4)°'346 47° | (40) 52 
/22 Brorsen— Metcalf . HEME Orns ay SO || BANG) AS) | ai) ae 
|23 Pons— Brooks. ..| 1884 Jan: 25 | 98 17 254 6 74 3 
(24 Olbers* Sc eye. ar 1887 Okt. 8 | 149. 53 S42 44 34 
|S TEIN <5 3 9 0 oe 6 1910 April 19 | 3805 34 57 146 Weert 

a Sa ee saypie Wie = 
V. Elemente grofer und 
| \ 

Bezeichnung Entdecker | foe te | Fee vee es ach | Neigung 
1680 Kirch ... 4.1 Dez.: 18 | 262° + 49” Zio 60° - 40’ 
1729 Sarabab . . . Juni 16 321 3 Sl) 33) t 
1744 Klinkenberg .| Marz 1 OY 12 45 45 47 7 
1770 1 ieaNossion sc suc.) Aves ioe [aisbGee Gl i131) ne 
1807 Verschiedene . Sept. 18 270 =55 266 47 | 638 10 
1811 I Flaugergues. . | Sept. 12 | 7%} 1) a ORD an des 3 
1819 IV Blanpain .. . Nov. 20 O70 933: Lh TG #) 6 
1823 In der Schweiz | Dez. 9 | 274 38 303883 16a te 
1826 V Pons tse. NOR RS) Bully — iil 235 AS 
1843 I Verschiedene . Ione, WA 3) Uris abe tee 20) 1) 3dr e40 
1858 VI Donati sae wepte2o ato” ale L6Daee 19 63 2% 
1860 I VAIS) es Mes ie Febr. 16 > | 7510) 324 4 79. 40 
1861 I Thatcher ...| Juni 3 | 248. 22 29° 56 79 46 
1861 IT WSO G5 5 |) dium all |) BAe 5 218m 09 85 26 
1862 III Muthle: @ s:.5e \ Aue 22: 1 84a 20 eae oy 66 26 
1866 I Wampelys i. dyot) dans 211.) 3608) Pen) oat eee ai came 
1874 III CORE o Sag dniltin GS) Ip Birab 6 118 44 (35) il 
1880 I Verschiedene | dent. a | igs) ak 6 6 30: 21 
1881 III Mebbutt ee. ce |e iON G: aC hy eel Meee Ons 63 25 
1881 V Denning . . | Sept. 13 18° 28 she Bbaaps tite leans nrl 


deren Wiederkehr heobachtet ist. 


Halbe 
grohe Achse 


2.218 
3.009 
3.102 
3.124 


2 Oe 
3,232 


3,249 
3.467 
3487 
3.498 


3.513 
3.524 
3.590 
3.609 
3,626 
3.694 
3.810 
3.997 
5.285 
15.619 
16.233 
17.237 
17,411 
17.945 


Elemente periodischer und groBer Kometen. 851 


Exzen- 
trizitar 


0) 847 
0).562 
0.816 
0.635 
0,678 


0.571 
().462 
0.662 
0.720 
0.637 


0.514 
().756 
0.715 
0 .5d9 
0.412 
0.615 
0.470 
Y.566 | 
9.708 
0).806 
0.920 
0.971 
0.95d 
0.931 
0.967 


Kleinste 


der Sonne 


0,340 
1.317 
0),590 
1.153 
1,041 
1.392 
L771 
1.173 
0.976 
1.270 
1.707 
0,859 
1.013 
1,582 
2.122 
1.396 
1.958 
1.655 
1.168 
1,028 
1.254 
0.485 
0.776 
1.199 
0,587 


4.10 
4.70 
5.61 
5.42 


Bri 
4.82 
5.76 
6.00 
5.73 
6.19 
6.09 
5.B9 
5.10 


5.86 
5 4B 
507 
6.83 
9.54 
29.98 
33.18 
33.70 
33.62 
Bd.51 


merkwurdiger Kometen. 


{ 


Periheldistanz Exzentrizitat | 


0.0062 
4.0505 
().2222 
0.6744 
0.6461 


1.0354 
0.8923 
(0).2267 
0.0269 
0.0053 
0.5785 
1.1989 
0.9207 
().8224 
0.9626 
0.9765 
0.6758 
0.0055 
0.7345 
0.7253 


0.999985 


i 

1 
0.7861 
0.9955 


0.9951 
0.6988 
1 
1 
0.9999 
0.9963 
1 
0.9835 
0.9851 
0.9604 


0.9054 
0.9988 
1 
0.9959 
0.8284 


Grohte 


; n Siderische 
Distauz von Distanz von Umlanfszeit 


der Sonne in Jahren 


3.303 
5.218 
5 AGS 
5.681 
5.811 


5.982 
6.454 
6.510 
6.542 
6.584 
6.615 
6.688 
6.788 
6.857 
6.904 
7101 
7.438 
7.991 
12.149 


61.730 
69.060 
71.56 
72.65 
76.02 


Bewegungs- 
richtung 


Db. 
YD: 
D. 
D. 
D. 


Umlaufszeit Bewegnngs- Sichtbarkeit 


(Sabre) 


8816 
5.6 
1713 
3094 
5.1 
512 
1950 


415 
409 
119.6 
33.2 
13700 
2428 
8.7 


richtong 


D. 
iba 
D. 
D. 


(Wochen) 


“1 
2 GO 0S OO 


eo ales 


BWOMMO Vee 


Orb 


bo 


w 


“NIOOM Ds) 


Berechner 
Matkiewitsch 
Seagrave 
Lamp 
Maubant 
Crawtord 
Seares 
Gautier 
Kobold 
Ebell 
Leveau 


Ehell 

Santini [Cummings 
Crawiord, Fairfield, 
Kamensky 

7wiers 


Tolnay 
Bauschinger 
Mayer. Levi 
Schaumasse 

Fayet. Schaumasse | 
Viliev 

Duckert 

Schulhof, Bossert 
Ginzel 

Cowell, Crommelin 


Berechner 


Encke 
Hind 
Plummer 
Leverrier 
Bessel 
Herz 
Lagarde 
Hnatek 
Hnztek 
Kreutz 


Hill 
Pechiile 
Oppolzer 
Kreutz 
Hayn 


Oppolzer 
Hepperger 
Kreutz 
Riem 
Matthiessen 
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Bezeichnung | 
1882 I 
1882 II 
1885 II 
1886 I 
1887 I 
1888 I 
1889 II | 
1893 I 
1895 IV 
1898 VII 


1899 I | 
1903 11 | 
1905 IV 
1907 IV 
1908 III 
1910 J 

1914 II 
1916 IT 
1917 II 
1922b 


III: UnregelmiBig veriinderliche Sterne. 


——— 


| 


i} 


‘SU 


Bezeichnung 


| I Ceti 
R Andromedae 


« Cassiopejae . 
0 Cassiopejae . 
oc Ursae minoris 


|RR Arietis . . - 


o Ceti : 

R Trianguli. . 
Cassiopejae . 

R Horologii . . 

o Persei 

Pp Persei 

A Tauri 

R Doradus. . . 

« Aurigae 

R Leporis. . . 

W Orionis. . . 

YOY Go << 


ce OLionis ere 


WAOWOMS . 


| 


Elemente und Verzeichnisse. 


ee i. 1gpee des Neigng 
| | 

Wells june 10) | ba p67 1) S04 nee. | 7acumaos 
Verschiedene | Sept. 17 2S) PAS) 346 it 38 0 
Barnard | Aug. 65 OU AA O02 ee CORES 
Fabry | April 6 LGZo= 57) Wieeaae ez 82 37 
Verschiedene | Jani dt 266.5 17 Viis24s= 38 51 82 
Sawerthal | Marz 17 Psy ales |, ass 8B 42 15 
Barnard Juni 10 We: Biss | BI) aS 16 9 
Rordame .. . Juli 7 2 lio Bro all 20 2 
RANG o A o | Ibe, ales) 47 50 So) Bul 38 “23 
Coddington . Sept. 14 Be ali) | Yah NS) 69 56 
Swift April 12 GS al? 24 859 Be. aie) 
Giacobini . Marz 22 IBY ales | ati as} 43 54 
Koptf at Oe, 17 140 58 | 342 19 4 16 
Damiclaey eee DUS CG ee | ae 3 8558 
Morehouse . Dez. 25 ZO ese 103 0 me) ae 
Verschiedene erie lee 1 oe 88 46 AL Ale) 
Neujmin Julie 24: 260 Ls 270 = 19 “aL 1 
Neujmin Marz 11 161 14 320 3 10. 40 
Woolies Juni 16 SUsmmROd Us aS 25 40 
Mai 15 210 = 29 15 8 20 1 35 


Skjellerup 


VI. Verzeichnis von verdnderlichen Sternen. 
Das Verzeichnis enthalt alle sicher veranderlichen Sterne, die im Maximum wenigstens 
(ie GréBe 6.0 erreichen, und ist auf Grund von Hartwigs Ephemeriden veriinderlicher 
Sterne fiir 1921 zusammengestellt worden. 


Es bedeutet: 


Klasse Il: Mira Ceti-Sterne. 
IV: 6 Cephei- und ¢ Geminorum-Sterne- 
V: Verfinsterungs-Verinderliche (Algol- und 6 Lyrae-Sterne). 


_ 1900.0 | Helligkeits- periode | Spek: | iiasse! f Entdeckung 
to _ Deki. ~| Schwankung | trum | | Nake Roby 
h m | A ox M | a ] ] 

0 16.7 | —20 37} 5.4 — 6.9| 1622 Mb | II | Chandler. .| 1881 
18.8/ +88 1] 5.6 — 14.0} 411 Md | II | (Bonn) .| 1858 
84.8 | + 55 59| 2.1— 2.6 K TUL Burts prose ail Coil 

1 Ore4) Se O04 ers.) == oan poor A5 | V_ | Guthnick 1915 
22.6 | + 88 46| 23 — 2.4/ 3. 9681\ FS IV | Hertzsprung 1911 | 
BO Ss 1) SERS By iy ay) Sh Gyo) |) eC) i) UDR Eons: Lola 

AN) = 8 A PAO) == GHEY SBE Md Il | Fabricius 1596 
SS BETA) ys) —— AeA) | Sis) | Md Il Fleming 1890 
43.0 | + 68 28| 5.9 — 638} 1.9498} F5 IV | Miler u. 

| | Kempf | 1906 
50.6 | —50 18} 4.0 — 10.2 | 398 | Md Il | Fleming 1892 
58.8 | + 88 27} 38.3 — 4.1 | | Mb Til | Schmidt ...; 1854 | 

By Le | = AD S420 —— sO.) e2O01o | MDS V | Montanari .| 1667 
55.1 | + 12 12) 3.8— 42) 3.9529) B3 V_ Baxendell 1848 

4 35.6 | — 62 16 | 4.8 — 7.0 | 345 |) ASRS i A Gould . 1874 
54.8 Was 43 40 | 3.3 — 4.1 |9905 F5p |. V | Fritsch 1821 
55.0 | — 14 57; 6.0 — 10.4) 486 N IY’ | Schmidt ..\) 1855) | 

DO) [al Oey ee N III | Espin u. a. | 1894 | 
28.5|/— 114) 5.2 — 5.6 | 1.4854) B2 V | Miller Barr | 1903 
me ey |) es eeryelle (Opisy —— Alea Ma Jl | J. Herschel .| 1840 
49.9| + 20 10| 5.8 — 12.1] 374 Ma | Tiee Gogeat 1885 
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{ 
| 


| 
Periheldistanz | Exzentrizitiit eee Ee Atece Bcieaverias Berechner 
0.0608 0.999995 | ie | 21 =| Rebeur-Paschwitz 
0.0078 0:9999 | 772 R. | 335) | Kreutz 
2.5078 1.0029 | — 1D). 8 Berberich 
0.6424 1.0004 — 1D). 34 Redlich 
0.0097 1 = Ril se eee Kreutz | 
0.6988 0.9958 | DiSo aear yews Tennant | 
2.2553 0.9995 —_ es 73 Millosevich 
0.6745 0.9995 44400 ENE 26 Kromm 
0.1920 1 — R. 37 Aitken | 
1.7016 1.0010 — Dz 65 Merfield | 
0.3266 1OOOS Ty | — R. 23 Wedemeyer 
2.7743 1 — 1D 29 Aitken 
3.3393 1 — D. 182 | Weib 
0.5125 1 — D. 55 Kritzinger 
0.9448 1 — R. 33 Kobold 
0.1290 1 — R. 26 Melle e Simas 
3.7429 il — D. 26 Crawtord, Shane 
1.3412 0.5696 5.50 D~. 15 Braae 
1.6868 1 — 1D), 95 Crawtord, Alter 
0.8887 0.7013 5.13 D. 1 | Merton 
‘ 1900.0 Helligkeits- : vek- | Entdeckung 
Bezeichnung = mae Be iey nehne | Periode epek- | Klasse |. coe r a 
eS ay 0 I M d | | 
p Aurigae ..| 5 622)+44 56) 23— 2.4) 3.9601) A | V | Stebbins . .| 1911 
7 Gemimorum .|.6 8.8) + 22 32) 38.3— 4.2) 232 Ma Ill | Schmidt . .| 1865 
T Monocerotis . 156s 8) 6.0 ~ 6.8)> 27:0122)) Gb IV, Gould =< 18h 
| BL Orionis. . .| 19.8) +1447, 4.7— 6.6 | N | IIL? | Birmmgham | 1873 | 
| RT Aurigae . .| 21) a 80-33 | 5:0 15.9), 237282) G IV | Astbury . .| 1905 
WW Aurigae | 25-9) +. 32°32) 6.0— 65] 1.2625) A | V_ | Schwab ~ 7) 1918 
| ¢€ Geminorum .| bG-2 | +: 20 48) 3.7— 4.1) 10.1538! G | IV | Schmidt . -| 1847 | 
L, Puppis . | 710.5 |—44 29| 33— _ 6.3) 140 | Md Tike Grol gee a!) SUSI | 
R Canis majoris) 14.9 |—16 12); 58— 6,4) 1.1359) F V. | Sawyer .. .| 1887 | 
U Monocerotis | 26.04) = "9734 | 5.7 — 7.2 Gol) TLD Ss Gouldiae ss) LS ho 
V Puppis. . .| 55.4/—48 58) 41— 4.8) 1.4545; Bl | V_ | Williams . .| 1886 
RS Cancri | 9 46143122} 54— 6.46 | Mc | III? | Pickering .| 1903 
N Velorum | SF safe) BIS || Beak AE K5 ITI | Gould .. .|#1872 
R Carinae -| 29.7; —62 21} 4.7—<10 | 309 _ Md iy Gould = aee alo cl 
R Leonis . |} 42.214 11 54) 5.0-— 10.2) 313 Md TY) | Koch 2) 3|n1782 
Wee iGarinaerey |) 4209) —O20oot6 Ole S0.D2 i) Ge Vi Goulden es) elS7 i 
| SY Ursaemajoris) 49.2} +5018] 5.2— 6.3] 257? A2 | ? |Miilleru. | 1 
| Kempt | 1902 
S Carmae, . 2/10) 6.29) =='61, 45/538 —— 29:3) 5 149 Ma | II Gould se. © 3) 1674 3 
U Ursae majoris 8.2 | + 60 29) 6 6.5| Ma | II | Fleming . .|/1898 | 
U Antliae. . . 30.8 |—39 3) 5.7— 6.5 ee TID Wells 8.002 = (21901 
| Ge dydrae... 32.6|—12 52) 48— 6.7 | IN) LL) Goulds tod 
| RB Ursae majoris 37.6 | + 69 18; 5.9— 13.1] 301 | Md II | Pogson . .| 1853 
| 7 Argus(Carinae) 41:2/—59 10 |>1 — 7.8 | Pec | II | Burchell . ./11827 
| & Corvi. . . | 12 145)—18 42) 5.9— 12.5) 319 | Md | III | Karlinski .| 1867 
iS Centauri: 19.2 |—48 68) 6 <7 #& [eek el UL ee lenin seep oso 
| T Ursae majoris| 31.8) +60 2) 5.5—~ 12.7) 257 | Md | II |(Bonn) . .| 1860 
eYan OaTivanvierens| ars 40.4/+ 45 59) 4.8— 6.0 N | I Schmidt . . 1873 | 
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Hanon eShy 


< vale | | i | 
: 1900.0 Helligkeits- ; Spek- Entdeckung 
Bezeichnung me | hi Gave nhane | Periode | mies oe RRC — Jane | 
hem . ORE M M | i ad * : ; ee 
Hydrae . .| 13 24.2 | —22 46| 3.5 — 10.1 | 403 Md TI | Maraldi . .| 1704 | 
coe | Par ee ee 
pedis’. 5 dO. —— Oo — .0 | f ou pi” Sam H 
Centauri . .'14 9.4.| —59 27); 5.3 — 18.0) 568 | Mad If} Gould 5). ) 18714 
hoes Bee a ak a z 5.9 = | 223 a i eanee . | 1858 | 
zs i e! se “e 4 ot —— 1 0) = ee | | 2 ] hl oe | 8 3 
RPS ne .| 55.6 =, 7/50 — 69| 2.3273) A 7 isenenineya 1859 | 
Coronae bor. | 15 44.4 | + 28 28 | 5.8 —<13.8 | Fp ILL | Pigotte.: & <1 17957) 
Serpentis . . 46.1 | + 15 26 | 5.8 —<13.0 | 357 | Md Il | Harding . .| 1826 | 
Herculis 59.6 | + 47 31) 5.8 —_ 7.2 | | Me TS Gores een em leo Om 
g Herculis . .| 16 25.4) +42 6\ 47 — 5.5 | | mb | I Baxendell .| 1857 | 
S Herculis . . | 47.3 | +15 71 5.9 — 13.1 | 308 | Md Il | Schonfeld .| 1856 
R Ophiuchi . .|17 2.0 | —15 58 | 6.0 —<19.5 | 302 | Md TIES ERogsonee ee delSos | 
e« Herculis . .| 10.1} +14 30| 31 — 3.9 | -Mb JII | Herschel: ; | 1795 | 
U Ophiuchi . . Nie | te aL aS) |) GQ) = | ah) eke: ViSSiiGouldieenen loca 
a Hotanls : rae + 33 _ ei — | zee ms ae coe 5 oll AUX) 
C Sagittarii  . AL3 | — 27.48 | 44 —. 5.0) 4: hike Schmidt . .| 1866 | 
W peels aut oe — 7 re ~- ef 7.5946 | ni Sn! ae) 28665) 
o Hereulis . . 3.6 | + 28 45) 4.1 — : (aunt chwab . .| 1878 | 
Y Sagittarii. . 15.5 | —18 54/58 — 66, 5.7734) Fo | IV | Sawyer . .| 1886 
| | . | 
d Serpentis . . 221/+ 0 8/49 — 5.6 A | 2.) Yendell . . | 1894'| 
R Scuti 42.2 =. 5 49 1 Doe Soe oe Sc Kp TIE |) Pigott 2.1796.) 
6 Lyrae 46.45) + 33.15} 3.4 — “4.1 | 12.9080, B2p V Goodricke . | 1784 | 
% Paves aie _ rf re eee == 6.2 9.0915 | ai ae Thome, jae. h Lei | 
‘ay 52. 43 4 2 — sil xe 5 | hele} 
R Geni 19 341 | 1 49 59 59 _ 13'8 | 426 | ee Il Po mh : 1839 
x en | a + a3 40 a -- ie 405 on ae ut Katcher) | LOS6 
7 uilae Al. - ADNBOL | ——=" aco el (O40 Ve seRigottre woman ccce 
3 Ragittae : 51.5 1. 16 22/54 — 61) 8.3816) G IV Gare Ayo o || Metelay | 
L Vulpeculae .| 20 47.2 | + 27 52'55 — 64 4.43855) FF IV | Sawyer . .| 1885 | 
| | | 
DeCopheiyan seek SA ines. Daleb Be = 10.8. [e son Md Il | Ceraski . .| 1878 | 
fr uPavonis mags ¢ 15.2) 20sL0iMba == 8.6 | N | JIi? | Fleming . .! 1908 | 
Wie Oven arrcnred| 32.2 | + 44 56] 5.4 — (aD || eh Me DS Goreneemamen ees 
| ge Cephei so. AO4ere 5S 19.1 Qe 4°80 | Ma Ill’ | Hind 2. . 18485 
6 Cephei . . .| 22 25.4|+ 5754/36 — 43) 5.3664) G IV | Goodricke .| 1784 
0 Cassiopejae | 23 49.4 + 5657/44 —° 51] 4 | HS re ecu Wiell suaremmnmen eel (itt 
R Cassiopejae .| 53.3; +50 50) 48 — 13.2 432 Md I]. Pogson 2.> 1853 
— - — —— ; — _ - — — ~ —s ——— | 
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VII. Verzeichnis von Doppelsternen. 


Das Verzeichnis enthalt auBer der Bezeichnung und dem Orte der Doppelsterne 
noch die Gréfen der einzelnen Komponenten, sowie eine Messung der Distanz und des 
Positionswinkels aus neuerer Zeit nebst der Epoche dieser Messung. 


| 


1900 | 


i | Nl | 
Bezecichnung und Sternbild AR. Dekl. | GroBen | Distanz Pos. W. Epoche | 
h m 0 M M ” 0 
+ 3062 Cassiopeja OPO. | et OT OS Ne = 8 1.6 17) VOLO? 
=~ 36 51. Piscium Paes Wet s o) 2 Is) Bhan Oo) le Lola? 
B 395 82. Ceti 32.2 | — 26 19/6 6 OS LO Olas 
X{ 46 55 Piscium oH ame O uals Saye toy i Kowa) |) aS || IIS 
/ & 60 1 Cassiopejae AB 43°0 | +b? 17) 4 2 Tele ay ay | ai ales} 
OX 20 66 Piscium AOS.) =v B86 =¢ Oe) Ae) | GR) a 
xX 73 86 Andromedae 496 | + 23 5)6 7 Oe || eo TIS) Ab 
= 99 g Piscium 1 83 | + 24 3] 4¥%10 | 7.9 227 | 1916.8 | 
= 100 & Piscium 8. | 5 7-3 | 4 594 16 23:8 68 | 1914.9 | 
= 118 42 Ceti ae Ss OG 7 Ge ee) 359 O10.8 
&{ 93 Polaris 2216) aan 88 AG 2a OLS 22 Ose LON? 
x 180 y Arietis ASO! | Ee LSe48eisb. bee 8:20 LOM eto1G:) 
x 202 «@ Piscium 5OOs || EEee eile demo AS Sle) || AGRI) | 
* 205 y Andromedae AB Nits | Se Bal donha| Gy a 10.4 64 -| 1915.1 
10> 38 BC i a Os. | duly || alsyiieys} 
x 227 ¢ Trianguli 2° 6.6.) =EN 29550 |b) 7 Bio -||- 2 Gas [faked 
2 228 259 Andromedae CO eee ed 8) Olona ITG MOIS 0 
= 262 + Cassiopejae AB PAU os Ws kako ayiel] AN 7) POY NT Payee aU is3) 
2 295 84 Ceti 30 it tLe Chic Ope 4.7 | 319 | 1916.8 | 
& 299 ¥» Ceti Bose: S040 MEA Gs) 30204" | 101 ei ley 
Zoo eeArietis faye) Amey | BO ies\) AUBy |) alee 
x 470 32 Eridani 3) A) a UAb i a 6.9 )- 348° | LO15:5.! 
x 471 « Persei Silab W se Bye ABs | 3} 8) 8) | IO) |) GS 
x 654 e Orionis BH 8b | se 245 | Bb 8 > |) 6:84. 6270 1915.0 
+ 668 f Orionis AB eh hs BAG) eal G7 | BAO |) Gales 
=X 696 23 Orionis 17.6) | MELO OTMRDS 17) 9) 82.00) 828 OR TBR 
x 738 2% Orionis AB 20:6 ee O20 nae 6 ayey if CE} | SIRI) 
x 748 # Orionis AB SiO EI) SS oye pete) 8.6 | B84 | LOtT4.9 | 
CD be 6 | 132) 625 "10l49)) 
x 774 € Orionis AB BOs pe OF One eee piel ean etm cele 
2 948 12 Lyncis AB SO Bish | Se SE ein 6 Te SONG) I ite kay 2 
Sirius 40.7 | — 16 385} 1 10 aR) i) zal 4) aie 
+ 1066 6 Geminorum eth | 32 1064, 8.24 SO | 210) OLS | 
+ 1110 Castor B32) 4-982 6 i) 37 OL 2s 191852 | 
| © 1196 £ Cancri AB 3 1) | Saha: ® = @B |) Oss | 28) |) aebleks 
AC b 53% aye) | Alpe, 1918.3 
| ©1273 « Hydrae AC Ab |e 6 47 | 8% 7 S|) O44 19173 
| & 1334 38 Lyncis NHR Ste BP aE zl BES) BBY ISi nightie) 
+ 1356 © Leonis PABA je eel OF eae 27 OM alot a LOLS 
X 1424 y Leonis 10 14.5 | + 20 21 | 2% 38Y% 3.9) 117) |) W9d93 
+ 1466 35 Sextantis 38.1;+ 516)/6 7 6.8) |) 240) | 191510 
= 1523 § Ursae majoris 110128: 4-30). 6.4 3.1 | 106 | 1919.2 
1579 65 Ursae majorisAB 49.9 |+ 47 2|}6 8 3.7 37 | 1911.3 
X 1596 2 Comae Berenices BO) | 822 06 75 Berl |) Patsy || alleys} 
* 1657 24 Comae Berenices| 12 30.1 | + 18 56 | 4% 6 20.3 | 271 -| 1915.3 
y Centauri 36.0 | + 48 28/4 4 0.8 | 342 | 1919.3 
+ 1670 y Virginis AB 36.6 | — 0 54 | 3% 3% 5.9 | 143 | 1919.4 


is = = = = 


856 Elemente und Verzeichnisse. 


Bezeichnung und Sternbild AR ia Dekl Groben Distanz Pos-W os.-W.| Epoche 
jie oped 1|M M nr | 0 | | 
& 1687 35 Comae Ber. AB. 12 48.4 | + 2148/5 8 OSS) Hh ato} aI )cb. 
X 1744 € Ursae majoris 13 19.9 1+ 5527/2 4 14,4 | 150 | 1919.4 | 
| OX 269 Canes venatici 28.4 | + 85 257) 6% 7 0.4 217 | 1912.4 | 
| ©& 1777 84 Virginis Suk | a A! | Oe (Ge oe ai seo beste toe 
| ce Centauri 14-32.88) —— 60,265) 1d 45.8 | 220 | 1917.5 | 
| & 1865 € Bootis 364. | -- 14° 951 38244 7 1) 0:97) 13% | 191 bo 
1877 « Bootis ANG") =—° 27 S043. 5 Ae 852 LO ee: 
| 
| & 1879 Bootes 414 /+ 10 4;8 8%). 0.7 | 120 | 1913.4 | 
» 1909 7 Bootis 1De 0267) AS SS be Ge oat ames Oslo LOR 
y Lupi 98.5) =— 40.50 | 4 4 08 ty, lot 
1954 0 Serpentis 30.0 | + 105214 5 3.9 | 183 | 1919.5 
OX 298 Bootes 32.5|)}+ 40 8)|% 7% Alea lea ga RSXS) ls SRS Roe 
| & 1967 y Coronae bor. 38.5 | -— 26:37 14 7 0.7 | 113 | 1919.5 
+ 1998 § Scorpii AB 58.9) — 116 1-5 P64e LO TO” CaO1 os 
» 2140 «& Herculis 1710 toes 24530 4 3th Oe! OA ae elo oO 
X 2161 o Herculis 20.2 | + 87 14] 4% 5Y% Se) || BSS |) IG MELS) 
2173 221 Ophiuchi 25.2 |— 0658/6 6 | 0.8 | 156 | 1918.6 | 
2 2220 w Herculis BC 42.5 cis ateeet 10%11 | 0.9 | 224 | 1919.6 
XS 2272 70p Ophiuchi 18 04)+ 2381/4 6 BA | 135) 1919.4) 
99 Herculis B.2 0 4) 3038.4) 6) all 15) | 350) eo 19:6 
2 2382 « Lyrae 41.0 | + 8934/5 6 3.0 11 PAQToa | 
| 2 2383 5 Lyrae 41.1 | + 393015 5% Peep e200 lol oa 
2 App.1.38 : Lyrae AD 41.3.) + 8730|4 6. | 43.7 | 149 | 1914.7 
|X App.1.396 Lyrae AB noe oak piuleni ey yg ll alysyo sale) Water | 
| App. 1. 43 6 Cygni AO B26 N7 ie oned oul om eo 54-0 MOD) Meebo LOE 
pr 12603 --s Draconis | 48.05) Ee (Ol ae a 3.0 | 7 1917.6 
= 2637 & Sagittae AB | 20 55 | + 2087/16 8 16 | 328 | 1902:0 
| OX 400 Cygnus G:0m) ARTS | te te: 0.5 | 849 |, 1912-7 | 
x 2716 49 Cygni 37.0 | + 381.57 |6 8 2.8 49 | 1912.6 | 
2 2729 4 Aquarii AGT —— SON O, O8n at 0.5 | 842 | 1918.4 | 
XY 2758 61 Cygni [21 24 | 4138.15 | 5% 6 peed |) Bah | aISnIAS | 
X 2806 ~ Cephei 204 | + 70,013 8 13:65) 251) 1914.8" 1 
& 2824 x Pegasi AC ART | SS yak eh a) a PMay || 2A Key | iTalere | 
jp; © 2909 § Aquarii [22 23.2 | — 0 32.) 412-442) 929 1° 306 119176. | 
| £3049 6 Cassiopejae | 23 63.9 | + 5512|5 7 3.2 |. dad |) O14? 
| | 
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VIII. Verzeichnis von Sternhaufen. 


Das Verzeichnis enthilt eine Anzahl der hellsten oder sonst merkwiirdigen Stern- 
haufen auf Grund von Baileys Katalog in Annals of the Harvard College Observatory 
Vol. 60. Die erste Spalte gibt die Nummer in Dreyers New General Catalogue; die zweite 
die in Messiers Katalog; die dritte und vierte Rektaszension und Deklination fiir 1900; 
die fiintte den Durchmesser nach Bailey; die sechste die Helligkeit der den Haufen zu- 
sammensetzenden Sterne, ebenfalls nach Bailey. In der siebenten Spalte bedeutet K einen 
kugelformigen, O einen offenen Sternhaufen. 


Be eae AR (1900) | Dekl. (1900) | Durchm. | Grofen | Bemerkungen 
| | aise’ Qieasba ; M M 

104° 0 19.6 | —72 88 | 380: | 183—17| K 47 Tucanae 

362 | 58.9 | —71 23} 10 1817) K 

869 | 2 12:0 ) + 56,41). 30 7) 712 | Ol Perse 

884 | aye i) Eo RISE 80) 7—12| O ¥ Persei 

— 3 41.5 ) +23 48 AN) | | O Pleiaden; Ort von 7 Tauri 

aa 4-141) +15 237; 200 | | O Hyaden; Ort von y Tauri 
| 1960) 386°) 5 295) “34° 4°) 15 | 8-12) 0 
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Elemente und Verzeichnisse. 


IX. Verzeichnis von Nebelflecken. 


Das Verzeichnis enthilt einige der hellsten oder sonst merkwiirdigen Nebel aut 
Grund der Listen von H. D. Curtis (Publications of the Lick Observatory, Vol. 13). 
Die erste Spalte gibt die Nummer nach Dreyers New General Catalogue bzw. nach 
dessen beiden Nachtrigen I und II (Memoirs of the R. Astronomical Society Vol. 51, 59). 
Die zweite Spalte gibt die Nummer nach Messiers Katalog, die dritte und vierte 
Rektaszension und Deklination fiir 1900, die fiinfte und sechste die Dimensionen bzw. 


die photographischen Helligkeiten nach H. D. Curtis. 
| § 1900 | 
i Ne Ga Cr eee Dimensionen Helligkeit Bemerkungen 
| Bo aR Deki. | 
; P Wo ee Al = | ait ees 
| a a ey, CY seat? 
40 Qa y Saal Se Bil ato” hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 10M. 
} 205 | 34.9| +41 8 ie 5 By hell | Spiralneb +1. 
| De Bil 37 =|: + 40 43 — sehr hell Andromedanebel. 
| 221 | 32 | 37.2 | + 40 19 2/6 x 1/8 sehr hell | Spiralnebel. 
BI | BBs ieee) |) SeBi0 Y bd 407 hell | Spiralnebel. 
628 | 74 Siempre mon hea ‘Sy SCY Kern hell | Spiralnebel. 
— 3 41.5 | + 23 48 _ schwach | Nebel in den Plejaden. 
1535 ANY AS) Co5n) | ely OP PAU ee ae hell | Planetarischer N. bel. Zentralstern 10™f, 
1555 LONI) eto FL 4” lang sehr schwach| Hinds variabler Nebel um T Tauri. 
| I 418 | 5 22.8 —12 46, 14”x11” | sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 9™. 
1962 28.5 | + 21 57 Ox 4 | schwach ,,Crab‘‘-Nebel. 
1976 42 30 | — 5 28 oe | sehr hell | Orionnebel. 
2023 | 36.6)) = 2h? ere hell | x2 
2024 36.8} — 153) 20’x16’ | miafgig hell \ Nebel bei § Orionis. 
1 I 434 BOG) |) =O P| 1° ' schwach | Nebe'streifen bei £ Orionis. Dunkler 
| ; | Nebel darin. 30’ siidl. von § Orionis. 
II 2149 48.9 | + 46 6 VOSa0 sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 
| | | schwiicher als 12™, 
| 2392 ft 23:0) > 2l ti 199K 15? hell | Planetarischer Nebel. Zcntralstern 9™. 
2440 | 37.5 | —17 58 | 54”%~x 20’ sehr hell  Planetarischer Nebel. Zentralstern feblt. 
3081 81 | 9 47.8 | + 69 32 16’ x 10’ hell | Spiralnebel. 
| 3034 82 | 47.6 | + 70 10 | Mia ailiae) sehr hell | Spindeinebel. 
3115 el OR Oral ng 14 ATS! sehr hell | SpindeJnebel. 
| 3242 1929) 18 Sule e220 LO hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 9™, 
| Bool! 95 ston |) ae a ald! BY SeBy hell | Spiralnebel -Typus. 
| 3372 41.2!—59 9 —- — 1 Carinae-Nebel. 
3587 Pal Be0) | Se isisy BYE || SIGE Sebt By? schwach ,,Owl'-Nebel. Zentralstern 12™. | 
3623 | 65 | 13.7 | + 13 38 | 8<2/ hell | Spiralnebel. | 
| 3627 | 66; 15.0) +13 32}; 8x25 sehr hell | Spiralnebel. | 
| 4254.) 99 | 12 13.7) 41459) 4:5x4'5 sehr hell | Spirainebel. 
| 4303 | 61 AGS 2s Bao. sehr hell | Spiralnebel. | 
4321 | 100 17.8 + 16 23 5’ x 5’ hell Spiralnebel. | 
4501 88 26.9 | + 14 58 By SPD. hell | Spiralnebel. | 
| II 3568 ROE |) Sees 7 palsies altey sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 11M, 
4565 Sle Agee ORO CN Enon <ailalt hell Spindelnebel. | 
| 4594 3848)/—11 4) Vx15 sehr hell | Spindelnebel. | 
| 4631 37.8) +33 6) 12’x1%2 | sehr hell | Unregelmafiger Spindelnebel. | 
| 4736 94 46.2 | + 41 40 5’ 3/5 Kern sehr hell) Spiralnebel. 
| 4826 | 64 | ol8 7) == 22) 14) Cec47 hell Spiralnebel. | 
5194/5 | 51 | 13 25.7) + 47 48, 12’x6’ hell Spiralnebel in den Jagdhunden. 
5457 101 59.6 + 54 50) 16’ 16’ hell | Spiralnebel. 
5866 15 3.7) +56 9) 3 xT’ sehr hell | Spindelnebel. 
6210 16 40.3 | + 23 59 | Sax Oe sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 11™, | 
Il 4634 55.6 | — 21 40; 10”x7” | sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern fehlt. 
6514 PAO) |) WG AB) |) OB} BP) Dale seayiy sehr hell | Trifidnebel. 
6523 8 | 58 | — 24 23 | 50’ x 36’ | sehr hell | Sagittarius-Nebel. 
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ee 3 | 1900 
N.G.C. a | Dimensionen Helligkeit Bemerkungen 
| & | AR Dekl 

i Dem Af | | 

6543 17 58.6 | + 66 38 22 Ow sehr hell | planetarischer Nebel. Zentralstern 9™, 
6567 }18 64)—19 6 Saeco hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern14™. | 
6572 | 7.2| + 6 50 MACS e _ sehr hell Planetarischer Nebel. Zentralstern 9™, | 
| 6618 17 15.0 | —16 13 26620005) s sehr ivell _ ,,Omega‘'-Nebel. { 
6720 | 49.9 | + 32 54 83” x 59” hell | Ringnebel i.d. Leier. Zentralstern 13M, | 
| IT 4846 19 11.0 | — 9 14] sternartig — | B.D. — 9°5069. | 
6790 17.9} + 119) sternartig _- B.D ++ 193979. i 
6853 55.8 | + 22 27 8’ x 4’ miBig hell  .Dumb-bell'-Nebel. Zentralstern 12M. | 
6854 20) 7.2) +. 46 10)| 725275 hell Planetarischer Nebel. Zentralstern fehlt.| 
6960 41.5/+ 3021] 1° lang hell Cirrusnebel bei 52 Cygni. 
| 6992 53 + 30 50 1°93 lang hell _ Cirrusnebel. | 
| 2000 55.2 | + 48 56 hell | ,Amerika‘*-Nebel. 
| 7009 58.7 | —11 46| 30”x26’’ sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 11™. | 
| 2026 DO arene ee wee On| hell Planetischer irregularer Nebel. Zentral-| 
| | stern 14M, 

| 7027 Sayeeya| Sess) hs atteh Aen la Le sehr hell Planetarischer irreguliirer Nebel mit 
| drei Kernen. } 
Il 5217 | BEAD || Se Ish, tape? | sehr hell | Planetarischer Nebel. Zentralstern 

| | Vane fealty 
7479 | 59.9 ADSL abe 3/ x 2/5 | hell Spiralnebel, S formig. | 
7662 | | 23 21,1 + 41 59) 17" «14" | | 


sehr hell Planetarischer Nebel. Zentralstern 11M, | 
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| Das Dreikorperproblem und die Bewegung der Planeten.| 


(S. 81.) Im Problem der sikularen Beschleunigung der Mondbewegung, 
das allen Lésungsversuchen wahrend der letzten Jahrzehnte hartnackigen 
Widerstand entgegengesetzt hat, scheint nunmehr eine weitere Klarung er- 
folgt zu sein. Was zuniachst die GréBe des beobachteten Wertes betrifft. 
so haben die Untersuchungen von Fotheringham, der alle Uberlieferungen 
aus dem Altertum iiber Finsternisse (beginnend mit der Sonnenfinsternis 
von Babylon vom Jahre 1062 v. Chr.) und andere Monderscheinungen 
gesammelt und eingehend bearbeitet hat, die saikulare Beschleunigung des 
Mondes zu 10’’8 im Jahrhundert ergeben. Die Unsicherheit dieses Wertes 
diirfte nicht mehr als einige Prozent betragen. 

Die theoretische Erklarung dieser Beschleunigung in der Bewegung des 
Mondes ist in neuerer Zeit durch die Arbeiten von Taylor, Jeffreys, Brown 
und insbesondere Heiskanen gefordert worden. Der schon von Laplace 
erkannte EinfluB der Verkleinerune der Exzentrizitat der Erdbahn auf die 
Bewegung des Mondes erklart nur 6’’, also nur etwa die Halfte des Betrages 
der beobachteten Beschleunigung. Verschiedene Versuche (durch meteoro- 
logische Einfliisse, die durch Abkithlung hervorgerufene Zusammenziehung 
der Erde, Gezeitenwellen im festen Erdkoérper, VergréBerung der Erdmasse 
durch einfallende Meteore), den Rest von 4” bis 5” zu erklaren, fiihrten zu viel 
zu kleinen Werten. Vielmehr kommen nur zwei Ursachen in Frage, namlich 
die Reibung der Gezeitenstromungen auf dem Meeresboden und die unmittel- 
bare Gravitationswirkung des Gezeitenwulstes. Die Berechnung des Einflusses 
der Reibung der Gezeitenstrémungen scheint zunachst deswegen unméglich, 
weil man das Tiefenprofil der Ozeane nicht geniigend kennt; gliicklicherweise 
hilft aber hier der Umstand, da sehr tiefe Meere nur verschwindend geringe 
Wirkung haben, da es also geniigt, die Wirkung an den Kiisten und flachen 
Meerbusen zu berechnen. So laBt sich die Gesamtwirkung auf der ganzen 
Erde abschatzen, und diese Abschatzung fiihrt auf eine sikulare Beschleu- 
nigung des Mondes von 10’’. Hiermit schie8t man iiber das Ziel hinaus, da, 
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wie oben gesagt, nur noch 4” bis 5’’ der beobachteten Mondbeschleunigung 
zu deuten waren. Es ist das Verdienst Heiskanens, gezeigt zu haben, daB 
die bisher unterschatzte unmittelbare Gravitationswirkung des Gezeiten- 
wulstes auf den Mond diesen Widerspruch authebt. Diese bewirkt nimlich 
eine sakulare Verzégerung des Mondes; wenn ihre genaue Berechnung auch 
deswegen schwierig ist, weil dazu die Kenntnis der Hubhéhen der Fluten 
auf den offenen Ozeanen sowie ihrer Verzégerungszeiten (,,Hafenzeiten‘’ 
erforderlich ist, so laBt sich doch eine Abschitzung ausfiihren, die zum 
Betrage von 6” fiihrt. Damit scheint man der Abweichung zwischen Theorie 
und Beobachtung Herr geworden zu sein, und das harte Ringen der Forscher 
hat schneller zum Siege gefiihrt, als man erwarten konnte. 


|Sternparallaxen.| 


(S. 202.) In der spektralphotometrischen Bestimmung von absoluten 
Sternhelligkeiten und Parallaxen sind von Lindblad neue, Erfolg ver- 
sprechende Wege gefunden und ausgearbeitet worden. In dem Spektrum 
des schwachen Begleiters von o? Eridani, der unter den A-Sternen die ge- 
ringste absolute Leuchtkraft (-- 106) besitzt, wurde erkannt, daB die In- 
tensitat in dem Gebiet von etwa / 3889 bis 4 3907 merklich geringer ist. 
als bei A-Sternen von groSer absoluter Helligkeit, wie z. B. Sirius. Lindblad 
baut auf den Vergleich der Intensitat dieses Spektralgebietes mit dem be- 
nachbarten Gebiete 2 3907 bis 2 3935 eine Methode zur Bestimmung der 
absoluten GréSe auf, die sich, besonders fiir A-Sterne, als zuverlassig erweist, 
indem sie es erméglicht, die absolute Gré8e mit einem wahrscheinlichen 
Fehler von nur + 0“4 zu bestimmen. Der Grund der Erscheinung scheint 
in der bei Sternen geringer absoluter Leuchtkraft vorhandenen starken 
Erweiterung der Wasserstofflinien, also im vorliegenden Falle der Linie HC 
(2 3889), zu liegen, so daB die weiten Fliigel dieser Linie die benachbarte 
Spektralgegend abschwachen. Fiir spatere Spektraltypen, bei denen diese 
Erscheinung, wenn auch in geringerem Mafe, ebenfalls auftritt, und bei denen 
diese Erklirung nicht mehr zutreffen kann, liegt die Ursache wohl in einigen 
Bogenlinien des Eisens und Siliziums, welche, wegen des schnelleren Dichte- 
abfalles in den AuBenschichten der Zweresterne, bei diesen stiarker als bei 
Riesensternen auftreten. 

Fiir Sterne spaterer Typen ist dieses Kriterium fiir die praktische An- 
wendung zur Parallaxenbestimmung nicht mehr gecignet, und Lindblad 
benutzt fiir diese Sterne die Intensitét des Spektrums im Gebiet der Zyan- 
banden. Das Band, dessen Kopf bei 2 4216 liegt, erwies sich als am zweck- 
maBigsten; die Gegend 4 4144—4184 wurde verglichen mit 4 4227—4272 
als Vergleichsgegend. Die Absorption ist 4m starksten fiir die Giganten der 
Spektraltypen Gd bis Ko. 
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Ein groBer Vorzug dieser Methode liegt darin, daB nur Spektra geringer 
Dispersion erforderlich sind, so daB auch schwache Sterne, von denen Spektra 
eréBerer Dispersion nicht mehr zu bekommen sind, gemessen werden kénnen. 
Bei Anwendung der Methode auf Sterne 12. bis 14. GréBe im Sternhaufen 
Messier 11 findet Lindblad fiir diesen die Parallaxe 0’00040, was — mit 
Riicksicht auf die Unsicherheit beider Bestimmungen — als mit dem von 
Shapley auf ganz andere Weise gefundenen Werte 000014 vereinbar an- 
gesehen werden muf. 


| Sonne. | 


(S. 286 oben.) Rodés hat aus einer Statistik der 1910—20 beobachteten 
Sonnenflecke Resultate gefunden, welche wiederum mit den von Mrs. Maunder 
abgeleiteten iitbereinstimmen. Auch der bekannte Geophysiker L. A. Bauer 
elaubt wenigstens eine kleine Einwirkung der Erde auf die Sonnenflecken- 
verteilung nachweisen zu kénnen. Chevalier dagegen bestreitet auf Grund 


seiner Untersuchungen in Ubercinstimmung mit Epstein einen solchen 
Kinflus. 


(S. 299.) Eine 1920 Oktober 8 auf dem Yerkes-Observatorium beob- 
achtete Protuberanz erreichte eine Hohe von 831000 km oder etwa 19’. 

(S. 323.) Halm glaubt neuerdings nachweisen zu kénnen, da sieh 
das fiir die umkehrende Schicht giiltige Rotationsgesetz im Laufe der Sonnen- 
fleckenperiode andert. 


| Venus. | 


(S. 350.) Von St. John wurden auf dem Mount Wilson-Observatorium 
Spektrogramme der Venus mit groBer Dispersion aufgenommen, um zu 
entscheiden, ob das von Venus reflektierte Sonnenlicht Absorptionslinien, 
herrithrend von der Venusatmosphare, zeigt. Die Aufnahmen wurden zu 
Zeiten gemacht, wo die Radialgeschwindigkeit der Venus relativ zur Erde 
so groB war, da die Absorptionslinien der Venusatmosphiare gegeniiber 
denen der Erdatmosphare stark verschoben waren und sich infolgedessen 
beide nicht titberlagern konnten, sondern getrennt nebeneinander sichtbar 
sein muBten. Das Ergebnis war, daB weder Sauerstoff- noch Wasserdampf- 
Absorptionslinien der Venusatmosphire sich zeigten. Man kann daraus 
schlieBen, daS, wenn tiberhaupt Sauerstoff oder Wasserdampf innerhalb 
der Schicht der Venusatmosphare, in welche das Licht eindrinet, vorhanden 
sein sollte, die Betrage nur auberst gering sein kénnen. St. John schatzt, 
da8 schon eine 500mal kleinere Menge Sauerstoff und eine 50mal kleinere 
Menge Wasserdampf, als in unserer Erdatmosphare vorhanden sind, auf den 
Aufnahmen erkennbar sein wiirden. 
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| Mond. | 


(S. 377.) Unsere Kenntnisse iiber die Entwicklungsgeschichte des 
Mondes sind von Wilsing in Potsdam durch eine sorgfialtige kritische Be- 
arbeitung aller mabgebenden Gesichtspunkte wesentlich geférdert worden. 
Als Material, auf das er seine Anschauungen tiber die Entstehung der Mond- 
gebilde griindet, dienen ihm in der Hauptsache die in Paris hergestellten 
Photographien sowie die eingehenden Beschreibungen aller Einzelheiten der 
Mondoberflache von Loewy und Puiseux. Die einzelnen Gebilde werden 
mit geologischen und vulkanologischen Erscheinungen unserer Erde ver- 
glichen, wobei besonders die ausfiihrlichen Untersuchungen amerikanischer 
Geologen tiber die Schildvulkane Hawaiis herangezogen werden. Durch 
solche Gegeniiberstellung lassen sich auch alle einzelnen Feinheiten der 
Mondgebilde als vulkanischen Ursprungs deuten. Als besonders beachtens- 
wert mu hervorgehoben werden, da Wilsing zum ersten Male das Moment 
der Zeit in der Entwicklungsgeschichte des Mondes betont hat, indem er 
zeiet, da einzelne Gebilde nur als zeitlich hintereinander entstanden erklart 
werden kénnen. So findet die Erscheinung, daB die hellen Strahlen iiber 
Bergkuppen hinweglaufen, dadurch cine einfache Erklarung, daB die hellen 
Strahlen zwar gewaltige Lavastréme darstellen, die urspriinglich in fliissigem 
Zustande nur abwarts geflossen sind, da8 sie aber nachtriglich, nachdem sic 
erkaltet und fest geworden sind, an einzelnen Stellen durch spiter neu ent- 
standene Aufwoélbungen oder neu gebildete Krater emporgehoben wurden, 


[Die kleinen Planeten.| 


(S. 392.) Wahrend der Opposition von 1921 zeigte der kleine Planet 
Eros nach Beobachtungen von Miss Margaret Harwood keine oder nur sehr 
geringe Helligkeitsschwankungen, wahrend die ven ihr im Jahre 1919 fest- 
gestellten Schwankungen von etwa einer ganzen GrodBenklasse in fiinf- 
stiindiger Periode nachtraglich durch in Arequipa aufgenommene Platten 
bestatigt werden. Eine Deutung des unregelmafigen Auftretens dieser 
Helligkeitsschwankungen ist noch nicht gelungen. 


(S. 398.) Ein sehr interessantes Gestirn, bei dem man im Zweifel 
sein kann, ob man es als einen kleinen Planeten oder als einen kurzperiodi- 
schen Kometen ansprechen soll, wurde im Oktober 1920 von Baade in Berge- 
dorf aufgefunden. Da das Gestirn beim Anblick im Fernrohre nicht wie ein 
Komet, sondern wie ein kleiner Planet aussieht, ist es in die Reihe der kleinen 
Planeten eingeordnet worden und hat die Nummer (944) erhalten. Seine 
Bahn ist aber nach Gestalt und Lage fiir einen kleinen Planeten sehr un- 
gewohnlich und entspricht mehr der Bahn eines kurzperiodischen Kometen. 
Die Exzentrizitit hat den groBen Wert 0.65, die Entfernung von der Sonne 
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schwankt zwischen 2.01 und 9.42, die Bahn erstreckt sich also bis zur Ent- 
fernung der Saturnbahn. Ferner ist die Bahnebene um 43° gegen die Ekliptik 
geneigt. Dieser neue Himmelskorper stellt also unter den kleinen Planeten 
einen neuen Rekord nicht nur in bezug auf Exzentrizitat und Apheldistanz, 
sondern auch in bezug auf Bahnneigung auf. Die Elemente sind: 


Periheldurchgang 1921 Marz 9 
Umlaufszeit 4992 Tage 
Halbe groBe Achse Dale 
Exzentrizitat 0.653 
Neigung 43° 4’ 
Knotenlinge 21° 19’ 
Perihellinge V7 48’ 


[Periodische und sonstige interessante Kometen.] 


(S. 455 und 852.) Der Komet 1922b ist wahrscheinlich identisch -mit 
einem 1902 von Grigg aufgefundenen Kometen, von dem nur rohe Orts- 
bestimmungen vorliegen. 


| Meteore. | 


(S. 517.) C. Hoffmeister folgert neuerdings aus seinen Beobach- 
tungen, daB hyperbolische Geschwindigkeiten bei sporadischen Stern- 
schnuppen vorkommen. 


[Physische Beschaffenheit der Sterne. | 


(S. 549.) Miss Cannon hat neuerdings bei einigen langperiodischen 
Veranderlichen sowie einigen anderen roten Sternen (R Cygni, R Andromedae, 
a! Gruis) festgestellt, da8 sich deren Spektra nicht in die bekannten 
Harvard-Klassen einreihen lassen und die Aufstellung einer neuen Klasse 
erfordern. Das Spektrum dieser Sterne besitzt namlich Absorptions- und 
Emissionslinien, auBerdem aber noch Absorptionsbainder bei 24650 und 
2 6470. Diese neue Klasse ist mit S bezeichnet worden. Sie scheint einen 
dritten Zweig neben den Zweigen K5 bis M und R bis N zu bilden. 

(S. 551ff.) Die 1921 verdffentlichten Untersuchungen des Professors 
der Physik an der Universitat Calcutta, Megh Nad Saha, haben die auf 
S. 551f. offen gelassene Frage, warum die Sterne, die doch héchst wahr- 
scheinlich chemisch recht gleichartig zusammengesetzt sind, verschiedene 
Spektra besitzen, im wesentlichen beantwortet. Um diese Untersuchungen 
verstehen zu kénnen, miissen wir zunachst wenigstens die Grundziige der 
neueren Atomtheorie kennen lernen. 
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Fiir den Physiker ist das Atom nicht mehr das kleinste Unteilbare 
der Chemie, sondern bereits ein recht kompliziertes Gebilde. Man nimmt 
namlich an, daB es aus einem von Elektronen (Atomen negativer Elektrizitat) 
umgebenen Kern besteht, welcher die eigentliche Materie des Elements 
enthalt und mit soviel positiven elektrischen Einheiten geladen ist, als 
Elektronen um ihn herum vorhanden sind, so daB das Atom als Ganzes 
elektrisch neutral ist. Nach Bohr umkreisen nun die Elektronen dauernd 
den Kern, wie die Planeten die Sonne, nur findet diese Bewegung nicht 
unter dem Einflusse der Gravitation, sondern unter dem der elektrischen 
Anziehung (Coulombsches Gesetz) statt. Aber auch so gelten fiir die Be- 
wegung der Elektronen die Keplerschen Gesetze, es kommt indessen eine 
Einschrankung hinzu. Die Halbachsen der Elektronenbahnen kénnen nur 
bestimmte, diskrete Werte haben, welche durch die Regeln der Quanten- 
theorie gegeben sind. In diesem Punkte weicht somit das atomare Planeten- 
system wesentlich von unserem Sonnensystem ab. Diese Quantenbahnen 
sind um so stabiler, je naher sie am Kern sind. Wahrend der Bewegung 
des Elektrons in diesen Bahnen findet keine Ausstrahlung statt, die Bewegung 
in ihnen erfolgt widerstandslos. ~ 

Wird nun aber ein Elektron durch eine auBere Anregung, etwa ther- 
mischer oder elektrischer Natur, unter Aufnahme von Energie aus einer 
kernnaheren in eine kernfernere Bahn geworfen, so durchlauft es diese eine 
Zeit lang, gleichfalls ohne Ausstrahlung zu erzeugen.. Kehrt es dann aber 
von selbst oder durch auBere Einwirkung wieder in seine urspriingliche 
Bahn zuriick, so wird die von ihm vorher aufgenommene Energie wieder 
frei, der das Atom umgebende Ather wird in Schwingungen versetzt, welche 
dem Auge als monochromatisches Licht erscheinen wiirden, falls es sie wahr- 
nehmen kénnte. Wenn beispielsweise das Elektron des Wasserstoffs — sein 
Atom besteht aus dem Kern und nur einem einzigen ihn umkreisenden Elek- 
trou —, welches durch auBere Anregung in seine, vom Kern aus gerechnet, 
dritte Bahn gebracht wurde, zur zweiten zuriickfallt, so wird der das Atom 
umgebende Ather zur Aussendung von Licht der Wellenlinge der Ha-Linie 
veranlaBt, bei der Riickkehr von der vierten Bahn zur zweiten zur Aus- 
sendung von Licht der Wellenlinge der Hf-Linie usw., das heibt zur Aus- 
sendung von Linien der Balmerserie, fiir welche die zweite Bahn die Aus- 
gangsbahn ist. Nattirlich ist das Auge nicht imstande, die von einem ein- 
zelnen Atom erzeugte Strahlung wahrzunehmen. Betrachten wir aber eine 
Ansammlung von Wasserstoffatomen, eine Gasmasse, und ist eine nicht 
zu kleine Zahl ihrer Atome angeregt und zwar in verschiedenem Grade, 
so wird in ihr in einem gegebenen Zeitmoment ein Teil der Atome Ha,. 
ein anderer Hf usw. zur Emission bringen, das Auge wird das Balmer- 
spektrum des Wasserstoffs mehr oder minder vollstandig sehen. Die In- 


tensitat der Spektrallinien hangt also ausschlieBlich von der Anzahl der 
55 


Newcomb-Engelmann, Astronomie. [7. Aufl. 


866 Nachtrag. 


zurickfallenden Elektronen ab, nicht etwa von der Starke der Anregung. 
Durch diese wird nur die zur Emission kommende Wellenlange bestimmt. 

Wie die Emission durch Ubergang eines Elektrons von einer kern- 
ferneren zu einer kernnaéheren Bahn zustande kommt, wird die Absorption 
durch den umgekehrten Vorgang entstehen. So wird z. B. Licht der Wellen- 
lange Ha absorbiert werden, wenn das Elektron des Wasserstoffs aus seiner 
kernnichsten Bahn in die zweite geht. 

Nun kann es aber vorkommen, daS die Anregung so stark ist, daB das 
Atom eines oder mehrere seiner kernfernsten Elektronen véllig verliert 
(Lonisation). Dann muB sich auch das Spektrum andern, denn dem neu- 
tralen Atom entspricht das Bogenspektrum, dem ionisierten das Funken- 
spektrum. Geht der Wasserstoff seines einzigen Atoms verlustig, so wird 
ihm als elektronenlosen Kern jede Méglichkeit zur Erzeugung von Aus- 
strahlung genommen sein, bis etwa der Kern wieder irgendein freies Elektron 
eingefangen hat. 

Hine Gasmasse wird nun das eine oder das andere Spektrum kraftiger 
zeigen, je nachdem die neutralen oder die ionisierten Atome an Zahl iiber- 
wiegen (Lonisationsgrad). Die Abhangigkeit des Ionisationsgrades von 
Temperatur und Druck haben nun J. Eggert und nach ihm Saha dadureh 
zu berechnen vermocht, daB sie das Elektron als ein chemisches Element, 
die Ionisation als einen chemischen ProzeB ansahen und auf diesen die 
Lehren der Thermodynamik anwendeten, eine Auffassung, die berechtigt 
erscheint, da die chemischen Bindungen ihren Ursprung in denselben Kraften 
haben, die auch ein Elektron an sein Atom binden. Aus der von diesen 
Physikern aufgestellten Beziehung zwischen Temperatur, Druck und Joni- 
sationsgrad folet nun, daB unter gegebenen Bedingungen der Ionisations- 
grad um so kleiner ist, je gréBere Energiemengen nétig sind, um dieIonisation 
einzuleiten. Weiter mu8, um einen gegebenen Jonisationsgrad aufrecht 
zu erhalten, die Temperatur um so hoher sein, je groBer die zur Einleitung 
der Ionisation nétige Energiezufuhr ist. Die zur Ionisation nétige Energie 
wird aber der Umgebung des Atoms, der hoch erhitzten Gasmasse, entnommen 
(thermischeLonisation), genau wie, wenn man eine unter Warmeaufnahme 
vor sich gehende Reaktion einleiten will, man das die Substanz enthaltende 
GefaB erwirmen mu8. Das zur Einleitung der Ionisation nétige Mindest- 
ma von Energiezufuhr kann im Laboratorium bestimmt werden (J. Franck 
u. a.). Es ist fiir die verschiedenen Elemente nicht gleich groB; so braucht 
z. B. Wasserstoff eine Energiezufuhr von 3.2105 Kalorien, Kalzium da- 
gegen nur eine solche von 1.4x10® Kalorien. Die héchste Energiezufuhr 
erfordert, soweit man bis jetzt wei8, Helium. 

In den folgenden Tabellen ist die durch die Eggert-Sahasche Gleichung 
bestimmte Abhangigkeit des Ionisationsgrades von Temperatur und Druck 
fiir Wasserstoff und Kalzium als Beispiel gegeben. 
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Ionisationsgrad des Kalziums lonisationsgrad des Wasserstoffs 
(in Prozenten) (in Prozenten) 
Absolute Druck in Atmospharen Atpeolute Drack in Atmosphiren. 
Pombesanar 1 Ot | oor | ecoooor —lomPenatur i 0.1 | 0.001 | 0.00001 
2 000 0 0 0 0 0 7000 | 0 0 1 1.5 
3 000 0 0 0 0 9 8000] 0 0 & |-26 
4 000 0 0 0 9 | 98 9000} 0 2.1.20 |) 44 
5 000 OF ae 6 | 55 10000} 2 Bo is AD 80 
6 000 Dee Sue FOG 4m 8 12000} 9 | 298 | 94 Re 
7 000 Uaiees= arcs ie Oo TAN NOO! A276 Cel) cei cc 
8000 | 16 | 46 | 84 16000 | 55 | 99 se 
9000 | 29 | 70 | 9b = 18000} 80 | 97 1 o® 
10000; 46.) 8 | 98 ! 20.000 | 92 se 
11000 | 63 | 93 S 22000 | 97 | © 
12000 | 76 | 97 rs 
18 000 84 | 99 4 
14000 | 90 | 


Um diese Zahlen auf Sterne anwenden zu kénnen, mu8 man den Druck 
kennen, der in jenen Schichten der Sternatmospharen herrscht, in welchen 
die Fraunhoferschen Linien entstehen, aber hierftir fehlt bisher j}ede Angabe. 
Der Druck in der ,,umkehrenden Schicht‘** der Sonne ist gleichfalls nicht 
sicher bekannt; man weiB nur, da er gering ist und héchstens einige Atmo- 
spharen betragt. Wir wollen daher den Druck in der umkehrenden Schicht 
der Sterne zu etwa einer Atmosphare annehmen und sehen, welche Voraus- 
sagungen sich auf Grund der Sahaschen Theorie machen lassen. 

Helium wird erst bei sehr hohen Temperaturen (15 000°) ionisiert; das 
Spektrum des ionisierten Atoms (A 4686 und die ¢Puppis-Serie) wird daher 
nur in den hei8esten Sternen sichtbar sein kénnen. In der Tat finden wir es 
nur in den O-Sternen; in Oa bis Oc tritt es allein auf, in Od kommt dann 
schon eine Linie (A 4471.6) des neutralen Heliumatoms hinzu, dessen Spektrum 
sich von Oe iiber Oed bis zu den B-Sternen immer’ starker  entwickelt, 
wahrend gleichzeitig die Linien des ionisierten Heliums schwacher werden und 
in den B-Sternen (10400°) selbst nicht mehr sichtbar sind, wie es die Theorie 
von Saha verlangt. Nachdem das Spektrum des neutralen Heliumatoms 
in den B-Sternen seine gréBte Intensitat erreicht hat, fallt diese dann rasch 
ab, bis Helium in den A-Sternen (9700°) verschwindet, da deren Temperatur 
fiir die Erzeugung dieses Spektrums nicht mehr ausreicht. Ganz ahnlich 
verhalt sich der Wasserstoff. Bei Temperaturen von mehr als 10 000° 
ist er nach obiger Tabelle schon merklich ionisiert; sein Spektrum ist daher 
in den O- und B-Sternen von geringerer Intensitat, als in den A-Sternen, 
wo es seine maximale Intensitat erreicht.’ Von hier aus wird es, zunichst 
ziemlich raseh, schwacher, ist aber bis zam Ende der Spektralreihe (M-Sterne) 
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noch sichtbar. Auch das Magnesium folgt der Theorie. Uber 10 000° ist es 
schon merklich zweifach ionisiert, daher kann die fiir einfach ionisiertes 
Magnesium charakteristische Linie 4 4481 sich in den B-Sternen nur ge- 
schwacht zeigen und sich erst in den A-Sternen zu voller Intensitat ent- 
wickeln. Bei der Temperatur der F-Sterne ist 4 4481 aber schon wieder 
schwacher, weil hier bereits das neutrale Magnesiumatom in Wirkung tritt, 
dessen Linien dann in den folgenden Klassen G bis M in voller Intensitat 
sichtbar sind. 

Anders als die soeben besprochenen Elemente verhalt sich Kalzium. 
Die Linie 2 4227 des neutralen Atoms befolgt die Sahasche Theorie, da, wie 
die Tabelle zeigt, sie bei Temperaturen von 2000°—5000° stark auftreten 
mu8 und auch tatsichlich in den Sternen der Klassen M bis G kraftig ist. 
Von 6000° an wird die Ionisation merklich, und 2 4227 mu8 nach und nach 
verschwinden. In Ubereinstimmung hiermit steht, daB 4 4227 in den F- 
Sternen schwacher, in den A-Sternen aber gar nicht mehr sichtbar ist. 

Die Linien des ionisierten Kalziums, H und K, miiBten nun nach der 
Tabelle bis etwa zu einer Temperatur von 6000°, also von den M-Sternen 
an bis zu denen der Klassen F und G, unsichtbar sein. In Wirklichkeit er- 
reichen H und K aber gerade in den K-Sternen ihre gréBte Intensitat, die 
sie bis zum Ende der Harvardreihe beibehalten. Eine Losung dieses Wider- 
spruches zwischen Theorie und Beobachtung wiirde darin bestehen, daB 
Kalziumdampfe bis in die héchsten Schichten der Sternatmospharen vor- 
handen sind, in welchen der Druck auBerst kleine Werte besitzt. In den 
Klassen G und F sind H und K noch stark, von diesen an aber werden sie 
schwiacher bis zur Klasse B, wo sie bei zahlreichen Sternen schon nicht mehr 
beobachtbar sind. Das Verhalten von H und K ist hier nun wieder in Uber- 
einstimmung mit der Theorie; es setzt nimlich von etwa 6000° an die zwei- 
fache Ionisation des Kalziums ein, die Linien des einfach ionisierten Atoms 
miissen von hier an schwacher werden und schlieBlich verschwinden, wenn 
alle Kalzium-Atome in der Sternatmosphire zwei Elektronen verloren haben. 

Die Sahasche Theorie gibt, wie wir aus dem Vorstehenden sehen, der 
Harvard-Spektralfolge eine tiefere physikalische Begriindung. Den engen 
Zusammenhang zwischen der Temperatur der Sterne und der in ihnen 
auftretenden Spektrallinien hatte man ‘wohl rein empirisch erkannt, aber 
der eigentliche phys.kalische Grund dafiir, da8 bei einer bestimmten Tem- 
peratur die Spektrallinien bestimmter chemischer Elemente auftreten, 
anderer aber nicht, war bis dahin verborgen geblieben. 

Die Sahasche Theorie gibt ferner eine Erklarung fiir die Verschiedenheit 
des Spektrums eines Riesen von dem eines Zwerges derselben Spektral- 
klasse. Nach der Theorie ist, wie wir oben sahen, das Spektrum einer Gas- 
masse nicht allein von der Temperatur, sondern auch noch von der Kon- 
zentration der Atome in ihr abhangig. Da nun die Riesen geringe Dichte 
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haben, miissen die Atome ihrer Atmosphiren leichter ionisierbar sein, als in 
den Zwergen mit dichterer Atmosphare, folglich werden in den Spektren der 
Riesen die Funkenlinien stirker, die Linien der neutralen Atome schwacher 
auftreten, als in den Spektren der Zwerge. 

Ganz analog wird das Verhalten mancher Linien im Spektrum der 
Sonnenatmosphare verstandlich. Man findet z. B. in den mittleren Schichten 
der Chromosphiare die Linien des neutralen, in den héheren aber die des 
ionisierten Heliums (A 4686), weil eben in letzteren der Gasdruck so wesent- 
lich geringer ist, daB das Heliumatom vollstindig ionisiert ist. Aus demselben 
Grunde reichen die Linien des ionisierten Kalziums, Strontiums, Skandiums, 
Titans bis in weit gréBere Héhen der Chromosphire, als die Linien der- 
selben Elemente im neutralen Zustande. 

Aber auch das Fehlen gewisser auf der Erde vorkommender Elemente 
(z. B. Rubidium und Casium) im Sonnenspektrum findet durch die Saha- 
sche Theorie seine Erklarung; sie sind als leichtest ionisierbare Elemente 
bei der Temperatur der Sonne bereits véllig einfach oder mehrfach ionisiert, 
und ihre Spektra legen dann entweder in ultravioletten, dem Beobachter 
infolge der Absorption der Erdatmosphare nicht mehr zuginglichen Ge- 
bieten, oder aber sie sind, wie die Spektra mehrfach ionisierter Elemente, 
iiberhaupt noch ganz unbekannt, so da man die Linien, falls sie in der Sonne 
sichtbar waren, doch nicht identifizieren kénnte. Bei niedrigerer Temperatur 
(etwa 4000°), wie in den Sonnenflecken, ist die Ionisation soweit verringert, 
daB die Spektra der in der Sonne selbst scheinbar fehlenden Elemente, 
wenn auch schwach, doch sichtbar sind. Beispielsweise fand Russell 
Rubidium in den Sonnenfleckenspektren auf, und auch die Spektra der 
anderen Alkalien, besonders von Kalium und Natrium, sind hier intensiver, 
alsin der Sonne selbst. Aus dem Fehlen der Linien eines Elements im Sonnen- 
spektrum darf man also nie ohne weiteres auf das Fehlen des Elements in 
der Sonne selbst schlieBen, und das gleiche gilt auch fiir die Sterne. 

So stellt die Sahasche Theorie schon jetzt einen wesentlichen Fortschritt 
in der Erkenntnis der Zusammensetzung und des Zustandes der Stern- 
atmospharen dar, obwohl sie nur als eine erste Annaherung zu betrachten 
ist. Russell hat sie bereits vervollstindigt, indem er den lonisationsgrad 
fiir den Fall zu berechnen gelehrt hat, da8 nicht nur eines, sondern gleich- 
zeitig mehrere chemische Elemente in einer leuchtenden Gasmasse vor - 
handen sind. 

(S. 554 und 570.) Wohl haben Lane (1871) und spater Ritter den 
Zustand einer im adiabatischen Gleichgewicht befindlichen Gaskugel auf 
theoretischem Wege erforscht, aber die fiir die Entwicklungstheorie der 
Sterne grundlegende Untersuchung der Energetik des Kontraktionsprozesses 
einer Gaskugel riihrt von Ritter allein her. Die haufig sich vorfindende 
Bezeichnung: ,,Lane-Rittersches Gesetz“ ist daher unrichtig. Bereits 1883 
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erlangte Ritter durch Anwendung der mechanischen Warmetheorie auf 
das Entwicklungsproblem Resultate, welche mit der heute allgemein an- 
genommenen Russellschen Theorie vollig identisch sind, aber bei der 
damals noch recht mangelhaften Kenntnis der Spektraltypen befremdend 
wirken mu8ten und daher ganz unbeachtet geblieben sind. Ritter hat schon 
damals erkannt, da8 die rétlichen Sterne der Secchi- Vogelschen III. Spektral- 
klasse in zwei Gruppen, Riesen und Zwerge, zerfallen. Wir wollen die 
hauptsachlichsten Resultate Ritters hier kurz wiedergeben. 

Die Sterne entstehen nach Ritter aus nebliger kosmischer Materie, die 
sich zusammenballt und nach und nach eine solche Temperatur annimmt, 
daB sie uns als Stern sichtbar wird. Die infolge der Ausstrahlung von Energie 
in den Weltraum eintretende Kontraktion ist nun die Ursache eines Ent- 
wicklungsprozesses, wahrend dessen der Stern die verschiedenen Spektral- 
klassen durchlauft, bis er zum Schlu8 wieder erlischt. Der Entwicklungs- 
proze8 des Sternes wird durch das Maximum der Energiesaustrahlung und 
durch das Maximum der Oberflachentemperatur in drei Abschnitte geteilt. 
Ersteres Maximum wird frither als letzteres erreicht; es entspricht ihm der 
Zeitpunkt gréBter Helligkeit des Sternes, letzterem der Zeitpunkt, in welchem 
der Stern am weiSesten ist. Nach Uberschreitung des Maximums der Energie- 
ausstrahlung nimmt die Helligkeit des Sternes ab, obwohl seine Oberflachen- 
temperatur noch steigt. Bevor der Stern das Maximum der Ausstrahlung 
erreicht, ist er rotlich, und nach dem Uberschreiten der héchsten Ober- 
flachentemperatur wird er auch wieder rétlich. Es miissen somit zwei Unter- 
abteilungen der III. Spektralklasse vorkommen; zur ersten gehéren die 
Sterne groBer Helligkeit, aber geringer Dichte, zur zweiten die geringer 
Helligkeit, aber groBer Dichte. Die Zeitdauer gré8ter Energieausstrahlung 
ist kurz, die Zeitdauer héchster Oberflachenhelligkeit dagegen lang. 

Im ersten der oben erwahnten Abschnitte nimmt die in der Zeiteinheit 
ausgestrahlte Energie zu, zunachst langsam (,,Nebelstadium“ in der Be- 
zeichnung von Ritter), dann bei Annaherung an die gréBte Helligkeit rasch. 
Im zweiten Abschnitt nimmt die Ausstrahlung zunachst rasch ab; dann aber, 
wenn die Oberflachentemperatur am groB8ten wird, langsam. Im dritten 
Abschnitt nehmen Ausstrahlung und Oberflachentemperatur gleichzeitig 
und zwar beide langsam ab. 

Kin Stern kleiner Masse durchlauft seine Entwicklungsphasen schneller, 
als ein solcher groBer Masse, und da die Oberflachentemperaturen zweier 
Sterne sich wie die Quadratwurzeln ihrer Massen verhalten, kénnen Sterne 
mit kleiner Masse nicht zu so hohen Oberflachentemperaturen kommen, 
als Sterne mit groBer Masse, d. h. sie kénnen tiberhaupt nicht die erste 
Spektralklasse erreichen. 

(S. 566, Zeile 10 von unten.) Auch im kontinuierlichen Spektrum be- 
stehen also kleine Unterschiede zwischen Riesen und Zwergen (etwa 
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von F5 bis GO an). Die Zwergsterne sind blauer als die Riesen desselben 
Spektraltypus; die Farbe ist also bis zu einem gewissen Grade von der ab- 
soluten Helligkeit abhangig. 

(S. 567.) Folgende absolut schwache Sterne der fritheren Spektralklassen 
lassen sich nicht in das Russellsche Schema einordnen: 


Stern | Spektralklasse’ oh 

M 
72 Columbae Bl + 48 
Begleiter von @ Scorpii | Bi + 3.2 
o? Eridani B AOQ—BY + 10.6 
Lal. 28607 A2p + 49 
Lal. 5761 A3p + 6.0 
Begleiter von Sirius | AP ¥? + 11.3 
van Maanen’s Stern H F + 142 


Bewegungen der Sterne. ] 


(S. 603.) Nach einer neuen Untersuchung von Stromberg, welche sich 
auf die Bewegungen von etwa 1300 Sternen mit bekannten spektroskopischen 
Parallaxen stiitzt, hat die Sonne in bezug auf die Zwergsterne eine betracht- 
lich gréBere Geschwindigkeit (82 km) als in bezug auf die Riesensterne 
(19 km). Besonders auffallig werden die Unterschiede in den Werten der 
Geschwindigkeit und auch der Bewegungsrichtung der Sonne, wenn man die 
Sterne nach dem Werte ihrer absoluten Geschwindigkeiten ordnet. Man 
findet namlich nach Stromberg fiir die Koordinaten des Apex und fir die 
Geschwindigkeit der Sonne folgende Werte: 


Sterne mit absol. Geschw. der 
Geschw. AR Dekl. Sonne 
O— 60 km 2720 + 30° 20.6 km 
60—100 ,, 295 + 43 AAD 
100—150 ,, 289 +39 16 ioe 
>150 es 313 + 54 209° 


Die Sterne mit hohen Geschwindigkeiten haben also eine systematische 
Bewegung, welche von der Bewegung der Sterne mit maBigen Geschwindig- 
keiten verschieden ist, und besitzen eine starke Tendenz, sich in emer Richtung 
zu bewegen, welche derjenigen der Sonnenbewegung entgegengesetzt ist. — 
Stromberg benutzt bei diesen Untersuchungen die Gesamtbewegungen 
der Sterne, die er fiir jeden einzelnen Stern, dessen Eigenbewegung, Radial- 
geschwindigkeit und Parallaxe bekannt sind, berechnen kann, 

(S. 604.) Die Sterne der Spektralklasse N haben eine mittlere ab- 
solute Radialgeschwindigkeit von 18.0 km(Mittel aus 25 Sternen nach- Be- 
obachtungen der Lick-Sternwarte), die der Klasse R sogar eine solche von 
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50 km (Mittel aus 28 Sternen nach Beobachtungen des Mt. Wilson-Obser- 
vatoriums); bei letzteren Sternen ist der Mittelwert aber sehr unsicher, 
da die Einzelwerte sehr verschieden sind (— 400 km bis -+ 70 km, bezogen 
auf die Sonne). GroBe absolute Radialgeschwindigkeiten (33 km) haben im 
Mittel auch die Sterne der Klasse Md (s. S. 660). 


[Doppelsterne.] 


(S. 611.) Neuerdings hat man auch das Interferometer (s. 5. 569) 
zur Messung sehr enger Doppelsterne, die sich im Fernrohr nicht mehr trennen 
lassen, benutzt. Mit einem solchen Instrument ist es z. B. gelungen, die. 
Komponenten des spektroskopischen Doppelsternes a Aurigae zu trennen 
und zu messen. 


(S. 631 unten.) In einigen wenigen Fallen, z. B. bei o Aquilae und 
H.R. 8803, ist sowohl die ruhende, als auch die bewegliche Linie K vor- 
handen. 


(S. 633, Tabelle:) Es kommen noch hinzu: 


Stern Spektr. m,sin®2 mg sins 
Boss 497? Ab5 0.9 0.9 
S Antliae* A8 0.8 0.4 
Boss 4622 FO 1.0 1.0 
Boss 4974 GO 1st ith 


(S. 634.) Die fiir die spektroskopischen Doppelsterne gefundene Ab- 
hangigkeit der Masse vom Spektraltypus gilt auch fiir die visuellen Doppel- 
sterne, wie Seares auf Grund umfangreicher und ziemlich komplizierter 
Untersuchungen festgestellt hat. Danach ist das geometrische Mittel der 
Massen der visuellen Doppelsterne der Spektralklasse 


BO 18 Sonnenmassen GO ~=-1.7 Sonnenmassen 
AOY-A10 KO; > a2 
FO 4.4 Ma- tO 


Fiir die Sterne der Klassen von FO an beziehen sich die Zahlen auf die 
Zwergsterne; die Riesensterne diirften etwas gréBere Massen haben. Es ist 
wahrscheinlich, da die Abhangigkeit der Masse vom Spektraltypus auch 
fiir einfache Sterne besteht. 

Meyermann hat kiirzlich fiir 59 visuelle Doppelsterne mit mehr oder 
weniger genau bekannten Bahnen und meist ziemlich genau bekannten 
Parallaxen die Massen nach dem dritten Keplerschen Gesetz berechnet 
(vgl. S. 616 Anm.); er findet als arithmetisches Mittel den Wert von 
2.6 Sonnenmassen (ohne Riicksicht auf den Spektraltypus). 
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[Veriinderliche Sterne.] 


(S. 651.) Die Verinderlichen der vierten Klasse mit weniger als 14 
Periode besitzen im Gegensatz zu denen mit langeren Perioden durchschnitt- 
lich groBe Radialgeschwindigkeiten. Wie wir sahen (S. 649), ist bei den beiden 
Gruppen auch die Verteilung am Himmel wesentlich verschieden. 

(S.655 unten.) Die Verinderlichen in Messier 15 zerfallen nach Bailey mit 
verschwindenden Ausnahmen in zwei Gruppen. Bei der ersten betragen die 
Perioden 0'30 bis 0°44, und die Lichtkurven entsprechen denen der ¢Gemi- 
norum- und der 6 Cephei-Sterne; bei der zweiten liegen die Perioden zwischen 
0°57 und 0°76, und die Lichtkurven zeigen Antalgol-Charakter. — In der 
kleinen Magellanschen Wolke sind neuerdings auf dem Harvard-Obser- 
vatorium fiir eine Anzahl von Veranderlichen auch Perioden von weniger 
als 1° und Lichtkurven vom Antalgol-Typus nachgewiesen worden. 

(S. 658 oben.) Bei den zahlreichen schwachen Veranderlichen im Orion- 
Nebel scheint sich nach Graff der Lichtwechsel gleichfalls durch das Vorbei- 
ziehen absorbierender Nebelmassen zu erklaren. 


[Neue Sterne.] 


(S. 663.) Nach den Erfahrungen der letzten Jahre kénnen die neuen 
Sterne keineswegs mehr als seltene Erscheinungen betrachtet werden. Nach 
einer Schatzung von Bailey wird es injedem Jahre gegen 9 neue Sterne geben, 
die im Maximum heller sind als 9. Gré8e; freilich werden nur die wenigsten 
davon wirklich aufgefunden. 

(S. 673.) Die schwache Nova Aquilae Nr. 4 von 1919 (Maximum 
10. GréBe) hat sich merkwiirdigerweise in einen Stern der Spektralklasse 
R verwandelt, ebenso die Nova Z Centauri von 1895, die Nova T Coronae 
von 1866 dagegen in einen Sterr der dritten Spektralklasse mit hellen Linien. 
Das Spektrum der Nova Aquilae Nr. 3 von 1918 war vor dem Aufleuchten 
ein solches der ersten Spektralklasse. 


[Die MilchstraBe.] 


(S. 681ff. und 727.) 1. Ausgedehnte dunkle Nebelfelder sind zuerst 
W. Herschel aufgefallen (1818). Wahrend der beiden in Bonn und Cordoba 
angestellten Sterndurchmusterungen scheinen sie nicht beachtet worden 
zu sein; sie muBten sich aber bei Anfertigung der Karten fiir veranderliche 
Sterne bemerklich machen, und wirklich sind in Hagens Atlas Stellarum 
Variabilium zehn Karten als standig mit Nebeln tiberzogen angezeigt. 
Barnard hat auf zwei Klassen von dunklen Gebilden hingewiesen, solche, 
die er selbst am Himmel gesehen, und andere, die er von seinen Aufnahmen 
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der MilchstraBe abgelesen und ,,dunkle Gassen“* genannt hat. Ob beide 
Klassen von der gleichen Natur sind, ist sehr zweifelhalft. hs 

2. Aus den seit 1911 auf der Vatikanischen Sternwarte im Gang befind- 
lichen Beobachtungen ergeben sich folgende Tatsachen: 

a) Die dunklen Nebel bilden ein zusammenhangendes Gefiige, das den 
ganzen sichtbaren Himmel iiberzieht, eine NebelstraBe als Gegenstiick 
zur MilchstraBe. Mittels einer fiinfstufigen Skala geschatzt, erscheint die 
Dichte der Nebel vom galaktischen Pole gegen die MilchstraBe zu immer 
schwacher, jedoch nicht gleichmaBig, denn sie andert sich von Punkt zu 
Punkt nach verschiedenen Richtungen. 

b) Die sternreichsten Gegenden sind am diinnsten mit Nebeln belegt. 
Daher sieht man diese Gebilde in der MilchstraBe nur als feine Schleier, 
obwohl hin und wieder auch einzelne dunklere Wolken auftreten, die dann 
auf dem hellen Sternengrund deutlich hervortreten. Ganz klar ist der 
Himmel nur in der Umgebung von dichten Sternhaufen. 

c) Die hellen Nebel finden sich dort am zahlreichsten, wo die dunklen 
Wolken am dichtesten sind. Ihre Anzahl nimmt daher, wie die Wolken- 
dichte, mit kleiner werdender galaktischer Breite stetig ab. Eine merkwiirdige 
Higentiimlichkeit der hellen Nebel besteht darin, daB sie sich mit Vorliebe 
an den Buchten und Inseln zeigen, von denen die NebelstraBe vielfach durch- 
brochen ist. Die Ufer dieser Buchten und Inseln sind oft von einer Reihe 
eleich heller Sterne eingefabt, so da8 man aus dem bloBen Anblick einer 
solechen Sternschnur auf eine angrenzende dunkle Wolke schlieBen darf. 

3. Wenn jetzt schon eine Folgerung aus diesen Beobachtungstatsachen 
erlaubt ist, so ware es die, daB die dunklen Nebel der Stoff sind, aus dem 
sich die jungen Riesensterne entwickeln. Nach dieser Auffassung ist unser 
galaktisches Sternsystem durch Zusammenziehung der frither darin vor- 
handenen Nebelmassen entstanden; es ist aber auch jetzt noch von dunklen 
kosmischen Nebeln allseitig umhiillt. J. G. Hagen 8.J. 

(S. 681 u. 717.) Wie man aus der Zusammengehdrigkeit der Nebel- 
materie des Orionnebels mit den in ihm stehenden Sternen die Entfernung 
des Nebels abschaétzen kann (8. 717), so ist es auch méglich, die Entfernung 
an sich dunkler Nebel abzuschatzen, wenn sie, durch die in ihnen stehenden 
Sterne erleuchtet, uns sichtbar werden. Lundmark hat auf diese Weise 
die Parallaxen zahlreicher heller und dunkler Nebel und Nebelsterne bestimmt. 
Als Ergebnis folgt, daB alle diese Objekte in maBigen Entfernungen (Par- 
allaxe 070003—0'01) von uns legen. 


[Sternhaufen und Nebelflecke.] 


(S. 694, nach der Tabelle.) Auf gleiche Weise hat Coebergh die 
Parallaxen folgender offener Sternhaufen abgeschatzt. 
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N.G.C. Messier Parallaxe N.G.C. Messier Parallaxe 
1976 42 0.026 3572 = 0.0019 
2287 41 0.0057 3603 = 0.0001 
2546 — 0.021 3766 — 0.0011 
2547 — 0.0031 4103 = 0.0001 
3114 — 0.0011 6067 = 0.002 
3228 -- 0.0051 6087 — 0.0029 
3372 — 0.0024 6405 6 0.0019 
8532 — 0.00025 6475 a 0.0032 

6603 24 0.00031 


Von Zeipel hat durch Vergleichung der scheinbaren Helligkeiten der 
Sterne aller Spektraltypen im offenen Sternhaufen Messier 37 (N.G.C. 2099) 
mit den mittleren absoluten Helligkeiten der Sterne eines jeden Spektral- 
typus fiir diesen Sternhaufen eine Parallaxe von 00007 gefunden. 

(S. 696, Tabelle.) Slipher hat die Radialgeschwindigkeiten noch fol- 
gender Kugelsternhaufen bestimmt: 


N.G.C, 6093 + 70 km 
6266 4. 50%, 
6273 - ote 
7099 125 ,, 


(S. 708.) Diesehrhaufigvorkommendenrunden Nebel ohne Spiralstruktur, 
deren Spektra und Radialgeschwindigkeiten aber denen der Spiralen gleichen, 
und welche von den Astronomen der Lick-Sternwarte zu den Spiralnebeln 
gerechnet werden, sehen die Astronomen der Mount Wilson-Sternwarte als 
eine besondere Klasse an (Kugelnebel, globular nebulae). Als besonders 
charakteristische Beispiele seien genannt: N.G.C. 4374, 4406, 4472, 4486, 
4649. Um den Rand von N.G.C. 4486 herum sind zahlreiche schwache Sterne 
(schwacher als 19“) gehauft, so daB dieses Objekt eher einem Sternhaufen 
als einem Spiralnebel gleicht. 


(S. 711, Ende des ersten Absatzes.) Auf manche Spiralen projizieren 
sich die zwischen ihnen und uns liegenden Sterne, z. B. auf N.G.C, 4594 
fiinf Sterne. Wenn die Zahl dieser Sterne in Ubereinstimmung ist mit der 
Sterndichte der betreffenden Himmelsstelle, so ist zu folgern, da diese Nebel 
weiter entfernt als die sich auf sie projizierenden schwachsten Sterne sind. 
Nun kennt man freilich die Parallaxen dieser Sterne nicht, man kann sie 
aber als gleich den mittleren Parallaxen der Sterne gleicher Helligkeit an- 
nehmen und erhalt so wenigstens ein MindestmaS fiir die Entfernung dieser 
Spiralnebel. Lundmark hat auf diese Weise gefunden, dali die Nebel 
N. G. C. 891, 3034, 3623, 3628, 4013, 4565, 4594, 5195, 5866, 7814 Parallaxen 
besitzen, die jedenfalls kleiner als 0’’0001—0’0002 sind. 


(S. 717, Anmerkung.) Nach Beobaghtungen auf dem Mount Wilson- 
Observatorium besitzen noch folgende diffuse Nebel ein Gasspektrum. 
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N.G.C. 281, 1491, 1624, 2024, 2237, 2359, 5128, 6357, 7635, I.C.1 59, 63, 
405, 423. 


[Bau des Universums.] 


(S. 755.) Ein erster Versuch, zu einer einheitlichen Theorie des Aufbaues 
- unseres-Sternsystems zu gelangen, ist von Kapteyn kurz vor seinem Tode 
in seiner letzten ord Beren Arbeit unternommen worden. Wie eine Krénung 
seines Lebenswerkes mutet es an, wenn hier der greise Forscher, dessen ganze 
Kraft der Erforschung der Anordnung und der Bewegungen der Sterne 
- gewidmet. war, nun die im Laufe vieler Jahre gewonnenen Resultate unter 
einem groBen Gesichtspunkt zusammenzufassen und zu deuten versucht. 
Es ist zunachst ein erster roher Versuch, der die Feuerprobe eingehender 
wissenschaftlicher Kritik noch nicht bestanden hat; ob die neuen Ideen 
sich weiterhin als fruchtbringend erweisen werden, mu8 die Zukunft ent- 
scheiden. 

Die beobachtete Grundlage, von der Kapteyn ausgeht, bildet die Dichte- 
verteilung im ,,typischen Sternsystem‘‘, in welchem die Flachen gleicher 
Sternfiille als konzentrische Rotationsellipsoide mit der Sonne als Mittel- 
punkt aufgefaBt werden; es entspricht dies innerhalb der bestehenden Un- 
sicherheit der beobachteten Dichteverteilung hinreichend genau. So wird der 
Raum unseres Sternsystems bis zu einer Entfernung von etwa8500 Sternweiten 
in der Ebene der Milchstra8e und von etwa 1700 Sternweiten in Richtung 
zum Pole der MilchstraBe in zehn ellipsoidische Schalen eingeteilt, und die 
Sterndichte wird innerhalb jeder dieser Schalen als gleichformig angenommen. 
Aus der RaumgréBe jeder Schale und der Anzahl der in ihr vorhandenen 
Sterne laBt sich, wenn man jedem einzelnen Sterne eine bestimmte durch- 
schnittliche Masse beilegt, die gesamte Masse der Sternmaterie in dieser 
Schale finden., Nun ist es nicht schwer, die Anziehungskraft aller ellipsoidischen 
Schalen auf einen beliebigen Punkt des Raumes zu berechnen, wobei die 
bekannte Tatsache, da eine ellipsoidische Schale auf einen im Innern ge- 
legenen Punkt keine Anziehungskraft ausiibt, die Berechnung sehr erleichtert. 
So kennt man fiir jeden Punkt im Raume sowohl der Gré8e als der Rich- 
tung nach die Anziehungskraft, die von der Gesamtheit aller Sterne aus- 
geiibt wird. Unbestimmt bleibt nur ein Faktor, der von der durchschnitt- 
lichen Masse eines einzelnen Sternes abhangt. 

Unter der grundlegenden Voraussetzung, daB das Sternsystem als Ganzes 
dynamisch einen stationaéren Zustand erreicht hat, versucht nun Kapteyn, 
die Gesetze der kinetischen Gastheorie auf das Sternsystem anzuwenden, 
wobei die einzelnen Sterne den Molekiilen eines Gases gleichgestellt werden. 
Da ein in Ruhe befindliches System eine kugelférmige Gestalt angenommen 
haben miiBte, in der Tat aber eine starke Abplattung nach der MilchstraBe 
besteht, muB eine Rotationsbewegung um eine senkrecht zur MilchstraBe 
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stehende Achse vorhanden sein. Betrachten wir aber zunichst nur die in 
der Richtung nach den Polen der MilchstraBe befindlichen Sterne, so kommt 
fiir diese die Rotation des Systems nicht in Frage. Wir kénnen diese Sterne 
als Molekiile eines in Ruhe befindlichen Gases ansehen und auf sie die als 
barometrische Hohenformel bekannte Gleichung anwenden, welche, auf 
unsere Atmosphireangewandt, eine Beziehung zwischen der mit der Hohe tiber 
dem Erdboden abnehmenden Luftdichte und der von der Erde auf die Luft- 
massen ausgeiibten Anziehungskraft herstellt. Die Anwendung dieser Formel 
auf das Sternsystem liefert eine Beziehung der Sterndichte zu der Anziehung 
durch das gesamte Sternsystem, und Kapteyn benutzt diese, um den vorher 
unbestimmt gebliebenen Faktor, der die durchschnittliche Masse eines Sternes 
bedeutet, zu bestimmen. 

Interessant ist, daB hiernach die durchschnittliche Masse eines Sternes 
von der Mitte des Sternsystems nach auSen hin abnimmt, und zwar von 
dem Werte 2.2 (in Einheiten der Sonnenmasse ausgedriickt) im Zentrum 
bis zu dem Werte 1.4, der in einer Entfernung von etwa 1700 Sternweiten 
nach dem Pole der, MilchstraBe zu erreicht ist. Kine solche Abnahme der durch- 
schnittuchen Sternmasse nach auBen hin ist schon frither von Jeans aus 
kosmogonischen Griinden fiir wahrscheinlich gehalten worden. Anderweitig 
kénnen wir tiber die Massen der Sterne nur durch Doppelsterne mit bekannter 
Bahnbewegung Aufschlu8 erhalten; hiernach betragt die durchschnittliche 
Masse eines Doppelsternes, beide Komponenten zusammengenommen, etwa 
das 1.6fache der Sonnenmasse. Aus der guten Ubereinstimmung dieses Wertes 
mit den von ihm berechneten Massenwerten schlieBt Kapteyn, da8 dunkle 
Sterne und dunkle Materie, die ja bei seiner Massenberechnung mit ein- 
geschlossen sind, im Weltenraume nicht in erheblicher Menge vorhanden 
sein kénnen. 

Betrachten wir jetzt Punkte des Raumes, die in der Ebene der Milch- 
straBe liegen. Es wird hier den einzelnen Sternen die durchschnittliche Masse 
zugeschrieben, welche die in Richtung nach dem Pole auf der gleichen ellip- 
soidischen Schale liegenden Sterne durch die eben durchgefithrte Rechnung 
erhalten haben. Da jetzt der vorher unbekannte Massenfaktor fiir j ede Schale 
bekannt ist, kann die Anziechungskraft der Gesamtheit aller ellipsoidischen 
Schalen auf jeden Punkt der MilchstraBe vollstindig berechnet werden. An- 
dererseits kann eben diese Anziehungskraft wiederum aus der barometrischen 
Hohenformel gewonnen werden. Zwischen beiden Werten zeigt sich ein 
erheblicher Unterschied; aber ein solcher wird von Kapteyn gerade erwartet 
in der Vorstellung, da8 das ganze System um eine Achse senkrecht zur Milch- 
straBe rotiere, wodurch eine Zentrifugalkraft auftritt, die den tatsachlich 
gefundenen Unterschied erklart. Kapteyn nimmt an, da8 ein Teil der Sterne 
in der einen Richtung, der andere Teil “in der anderen Richtung rotiert 
wodurch die Erscheinung erzeugt wird, daB parallel zur Ebene der MilchstraBe 
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zwei Sternstréme in entgegengesetzter Richtung durcheinander strémen. 
Da nun die Gre der Zentrifugalkraft aus der obigen Rechnung fir 
jede Entfernung vom Zentrum des Systems. einzeln gefunden wird, 
so kénnen daraus die Rotationsgeschwindigkeiten und infolgedessen auch 
die linearen Geschwindigkeiten ftir jede Entfernung vom Zentrum einzeln 
abgeleitet werden. Es ergibt sich hierbei das auffallende Resultat, daB, 
abgesehen von der unmittelbaren Nachbarschaft des Zentrums, die lineare 
Geschwindigkeit der Sterne fiir alle Punkte der MilchstraBe bis an die 
Grenzen des Systems den konstanten Wert von etwa 19.5 km/sec hat. Die 
Hauptmasse der Sterne miiBte also in der Richtung parallel zur MilchstraBe 
eine systematische Bewegung von etwa 19.5 km/sec haben. Nun ist schon 
seit langer Zeit erkannt, daB im Sternsystem eine systematische Strom- 
beweeung genau parallel zur MilchstraBe besteht; die beobachtete Geschwin- 
digkeit, mit der die beiden Sternstréme gegeneinander strémen, betragt 
ungefaéhr 40 km/sec. Da legt es wohl nahe anzunehmen, daB wir in dem 
einen Strom die in der einen Richtung, in. dem anderen Strom die in der 
entgegengesetzten Richtung um das Zentrum des Systems rotierenden Sterne 
vor uns haben. Denn es wiirde die aus der Zentrifugalkraft abgeleitete lineare 
Geschwindigkeit von 19.5 km/sec fiir die relative Bewegung der beiden Stréme 
den Wert 2X19.5= 39 km/sec ergeben. Also nicht nur die Richtung, 
sondern auch die GréBe der Strombeweeung, zu denen Kapteyns Uber- 
legungen fiihren, stehen im Einklang mit den beobachteten Erscheinungen 
der zwei Sternstréme. Vorausgesetzt ist hierbei nattirlich, daB die Sonne 
nicht genau im Zentrum des Systems steht, denn dort wiirde eine Zwei- 
Strom- Bewegung nicht klar in Erscheinung treten; es ware ja aber auch sehr 
unwahrscheinlich, daB die Sonne genau im Zentrum stande, und, wenn auch 
eine zuverlassige Bestimmung des Abstandes der Sonne vom Zentrum des 
Systems noch nicht moglich ist, so sind doch Anzeichen dafiir vorhanden, 
daB dieser Abstand nicht unerheblich ist. 

Man darf sich nicht blenden lassen durch die sicherlich nur zufallig so 
elainzende Ubereinstimmung der Folgerungen Kapteyns mit den beobachteten 
Erscheinungen; die Theorie hat noch erhebliche Mangel und Unstimmig- 
keiten, die weiterer Klarung bediirfen. Auch kommt Jeans, der die Idee 
Kapteyns aufgegriffen und in veranderter allgemeinerer Form durchgefithrt 
hat, in manchen Punkten zu erheblich anderen Resultaten. Wenn also 
auch sowohl in der Begriindung wie in der zahlenmaBigen Durchfithrung 
der Theorie noch groBe Unsicherheit besteht, so wollen wir doch nicht ver- 
kennen, da ein groSer Fortschritt in dem Versuche liegt, aus einer einzigen 
Idee heraus sowohl die beobachtete Anordnung wie die beobachtete Bewegung 
in unserem Sternsystem zu deuten. Ist es doch das letzte Ziel jeder natur- 
wissenschaftlichen Forschung, verschiedenartige Erscheinungskomplexe unter 
einem einzigen Gesichtspunkte einheitlich zusammenzufassen. 
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[Biographische Skizzen.] 


(S. 841.) Kapteyn, Jacobus Cornelius (19. Januar 1851 — 18. Juni 1922), 
aus Barneveld (Niederlande), einer der fiihrenden Astronomen der letzten Zeit. 
Studierte zu Utrecht, war 1875—78 Observator an der Sternwarte zu Leiden, 
von 1878 an Prof. an der Universitat Groningen. Als Research Associate des 
Mt. Wilson-Observatoriums weilte er haufig in Amerika. 1921 trat er in den 
Ruhestand. Seine hervorragenden Verdienste sind in diesem Buche eingehend 
gewiirdigt worden. Hier sei nur ganz kurz erinnert an seine Untersuchungen 
tiber Fixsternparallaxen (S. 199f., 204), an die ,,Photographische Kap-Durch- 
musterung*: (S. 530), an seine Arbeiten iiber die Bewegungen der Sterne, nament- 
lich die Entdeckung der beiden Sterntriften (vgl. das Kapitel ,,Die Bewegungen der 
Sterne‘‘), und an seine Untersuchungen tiber den Bau des Fixsternsystems (S. 750ff., 
876ff.). , 


(S. 843.) Leavitt, Henrietta Swan (1868—1921), aus Lancaster, Mass. Seit 
1902 standig am Harvard-Observatorium tatig, wo sie Leiterin der Abteilung fir 
photographische Photometrie wurde. Sie bestimmte die Helligkeiten der Sterne 
der Nordpolarsequenz (S. 247) und entdeckte viele verainderliche Sterne, besonders 
die in den Magellanschen Wolken (S. 651, 655f.). 
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542f., 545, 5b2, 569f., 
673, 719, 8632 


| Wilson, A., 286, 325. 
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— R., 289f., 343, 828. — J., 214. 
Wolfer 289f., 323. — R. K., 295, 626f. 
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Aberration, chromatische, 109. 
spharische, 113. 
Aberration des Lichtes 192, 195, 206ff. 
jabrliche und tigliche, 208. 
Aberrationskonstante 204ff. 
und Lichtgeschwindigkeit 209f. 
und Radialgeschwindigkeiten von Ster- 
nen 595. 
Ablenkung, Minimum der, 226. 
Ablesemikroskop 148, 160. 
Aboer Katalog 582, 825. 
Abplattung des Erdellipsoids 92ff. 
Absorption des Lichtes in der Atmosphare 
250f. 
allgemeine, im Weltraume 697f., 740f., 
selektive, 218. 
Absorptionsspektrum 218. 
Abweichung, nérdl. u. stidl., 142. 
Achilles, kl. Planet, 398. 
Achromatisches Fernrohr 111 ff. 
Achse, optische, 108. 
Actinometry, Yerkes, 537. 
Aerolithen 475; s. a. Meteoriten. 
Airysches Doppelbildmikrometer 160. 
Akademische Sternkarten 309, 429, 818, 822. 
Aktinometrie, Géttinger, 537, 544. 
Akzeleration der Mondbewegung 80ff., 860f. 
Albedo 340. 
Albert, kl. Planet, 391, 396f., 439. 
Alcyone, Zentralsonne Madlers, 581, 
Algol 622, 640f. 
Algoltypus, Verinderliche vom, 640ff. 
Alhidade 148. 
Alinda, kl. Planet, 397, 439. 
Almagest 25, 183, 235, 5261., 802. 
Almukantarate 141. 
Altazimut 154. 
Amerikanebel 684, 721. 
Andromedanebel 708f., 713. 
Angstrémsche Einheit 308. 
Antalgoltypus, Verinderliche vom, 649ff. 
Antiapex 583. 
Anziehung, allgemeine, 58ff. 
von Bergen 89f. 
kleiner Massen 87{f. 
der Sonne 57f. 
Apex der Erdbewegung 485. 


des Sonnensystems 582f. 

| und Vertex der Sternbewegung 584ff. 
| Aphelium 49, 271. 

Apioid 634. 

Aplanat 260. 

Apogaium 31. 

Apsidenbewegung 32. 

Aquator 9, 44ff., 140f. 

. system des, 140ff. 

Aquatoria! 158. 

Aquatoriale Fernrohrmontierung 117{f. 
Aquatorial-Horizontal-Parallaxe 180. 
Aquatorialsystem 140ff. 
Aquinoktien 12, 46f. 

_ Priazession der, 14f. 
Aquivalenzhypothese Einsteins 72. 
Araber 37, 103, 148, 526, 802. 
Ariel, Uranustrabant, 424f, 
Armillarsphére oder Armille 101f. 
Asteroiden s. Planetoiden. 

Astraea, kl. Planet, 490. 
Astrognosie 525f. 

Astrolabium 102. 

Astrometer Herschels 286. 
Astrometrie 100. 

Astronomische Gesellschaft 528. 

Nachrichten 820, 833. 

Zentralstelle 87, 390. 
Astronomisches Fernrohr 107ff. 
Astrophotographie 255ff, 
Astrophotometer Zollners 238ff. 
Astrophysik 100. 

Astrophys. Observatorium Potsdam 166ff. 
Astrospektrographie 261, 
Astrospektroskopie 261. 

Atlas stellarum variabilium von Hagen 637. 
Atmosphire, Beschaffenheit, 137f, 

Eintluf auf Beobachtungen, 137f. 

Extinktion des Lichtes in der, 2501. 

Hohe der, 480f. 

Atmosphirische Linien im Sonnenspektrum 
306f. 

Atomtheorie 864 ff. 

Attraktion, allgemeine, 53ff. 
von Bergen 89f. 


Attraktionsgesetz Newtons 1, 4i., 53ff., 
426, 611. 


> 
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Autsteigung, gerade, 142. | 
Auge 134f. 

Farbenempfindlichkeit, 247, 541. | 
Augenlinse 114. 
Auge- und Obr-Methode 151f. 
Augustmeteorschwarm 478, 493ff., 501. 
Ausgleichsfliche -der Erdkruste 355. 
Azimut 119, 141. 
Azimutalkreise 141. 


Babylonier, Astronomie der, 2. 
Bahn, scheinbare. der Sonne 1Off. 

der Erde um die Sonne, Darstellung, 45. | 
Bahnbestimmung 83ff. 
Bahnelemente 85. 
Bahnen der iiuferen Planeten 269. 

der inneren Planeten 270. 
Bandenspektrum 217. 
Beobachtungsfehler’ 83, 1531. 
Beugung des Lichtes 136f. 
Beugungsgitter 227. 
Beugungsspektrum 803. 
Bewegung, direkte und retrograde, 28, 41f. — 

elliptische, 48ff. 

epizyklische, 29, 41ff., 180. 

in der Gesichtslinie 200, 593ff. 

des Lichtes 205ff. 

planetarische, 49, 76{t. | 

scheinbare, der Gestirne 5ff., 10f., 38ff. 

EinfluB auf die Lage der Spektral- 

linien, 221f. 

Stérungen, 76ff. 

tiigliche, der Gestirne 7ff.. 10. 

Umwandlung in Wiirme, 481. 763. 
Bewegungen, wahre, der Himmelskérper 


e 


Bewegungsgesetze, allgemeine, 54ff. 
Bewegungsprinzip Einsteins 72, 74. 
Bewohnbarkeit der Weltkérper 795ff. 
Bieliden 4941f., 503. 
Bildebene 108. 
Bilder, reelle und virtuelle, 106f. 

bei Konkavspiegeln 115. 

falsche, in Fernrohren 137. 
Bildschirfe bei Fernrohren 139, 254. 
Bodesche Reihe 266, 
Bogenlinien 551. 
Bogenspektrum 556. 
Bonner Durchmusterung 

529, 741, 825, 832. 

Bouguersches Photometer 236. 
Brechung des Lichtes im Auge 107, 134. 

in Linsen 111ff. 
Bredichin, Theorie der Kometenschweife, | 

448 ff, | 

Breite 13, 142. 

Bestimmung der, 170ff, 

galaktische, 576. 

geographische, 10, 170ff. 

geozentrische, 172, 
Brennebene 108. 
Brennpunkte der Kegelschnitte 84. 

von Linsen 107. 


140, 202, 527, 
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Brennpunkte von Spiegeln 115f. 
Brennweite bei Linsen 107. 


Campanisches Okular 114. 


| Caisar, Kalenderverbesserung, 36. 
_ Cassegrainscher Reflektor 115f. 


Ceres, kl. Planet, 389. 


' Chinesen, Astronomie der, 2. 


Chromatische Aberration 109. 
Chromosphiire der Sonne 297ff., 3111f. 


| Chronometer 147, 161, 164f. 
Chronometerhemmung 165. 


Chronometeriibertragungen 173f. 


| Coconnebel 684. 
| Compound Prisms 227, 


Cérdoba-Durchmusterung 527, 529. 
Crimson star Hinds 541. 
Crossley-Reflektor 126f. 


Crownglas 111, 


Diimmerung 360. 

Datumegrenze, nautische und tatsicbliche, 
ea. 

Deimos, Marsmond, 387f. 


| Deklination 13, 142. 
_ Deklinationsachse beim Fernrohre 117{f. 


Deklinationskreise 141. 
Descartes, Wirbeltheorie des, 52, 59. 
Diffraktion 136f. 


| Diffraktionsgitter 227. 


Digiti, Ma bei Finsternissen, 22. 
Digression der Planeten 269. 
Dimensionen der Erde 93ff. 
Dione, Saturntrabant, 420ff. 
Diopter 102, 148. 
Dispersion des Lichtes 111ff., 215. 
Dispersionsvermégen verschiedener 
sorten 111ff. 
Distanzen, Messung von, 159f. 
Dollondsche Refraktoren 111ff., 122. 
Doppelbildmikrometer 160. 
Doppelfernrohr zu Meudon 130. 
zu Potsdam 130, 133, 168, 2385. 
Doppelfernrohre 130, 133, 168. 
Doppelsterne 525, 607ff. 
Anzahl, 609f., 620. 
Begleiter, unsichtbare, 617f. 
Dimensionen, wahre, 615. 
und Massen G615ff. 
Entstehung, 634f. 
Farben, 541, 621. 
Gesamtmassen, 621, 872. 
Kataloge, 609ff. 
optische und physische, 608. 
Parallaxenbestimmungen, 196, 200, 621. 
Positionswinkel, 159f., 608. 
Priifungsobjekte fiir Fernrohre, 139. 
Radialgeschwindigkeiten, 200, 621f. 
Spektra, 620f, 
spektroskopische, 596 s. u. 
Verteilung am Himmel, 620. 
Verzeichnisse, 609ff., 855. 
visuelle, 598. 


Glas- 
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Doppelsterne. spektreskopische, 596, 622ff, 
Massen, 632ff. 
Doppelsternmessungen 150f. 
Dopplersches Prinzip 220, 321, 334, 348, 
—B88E., 594. 
Drakonitische Umlautszeiten von Sonne 
und Mond, Beziehungen zwischen, 22f. 
Draper Catalogue 548f., 841. 
Drehwage von Cavendish 88t. 
Dreikérperproblem 76ff., 398, 619. 
Dreyers Katalog der Nebel und 
hauten 692, 
Durchgangsinstrument 150f. 
Durchmusterung, Bonner, 140, 202, 
529, 741, 825, 832. 
Cordoba-, 527, 529. 
photogr. Kap-, 530. 
Potsdamer photometrische, 537, 
544, 552. 
stidliche, 527. 


Stern- 


Ebbe und Flut 97ff. 
des Erdinneren 355. 
bei Himmelskérpern 785. 
Ebert und Zehnder, Theorie der 
stehung der Mondkrater 376. 
Effektive Wellenliinge 544. : 
Eigenbewegung der Fixsterne 201, 577{t. 
laterale und radiale, 593f. 
und Parallaxe 201, 579. 
und Spektralklasse 580f. 
Vertices der. 584 ff. 
Eigenbewegungen, durchschnittliche, 578. 
eréBte, 579. 
pekuliare, 550. 
verinderliche, 617. 
Einheitszeit 146. 
Ekliptik 12ff. 
Anderung der Lage, 14. 
Einteilung, 13f. 
Pole der, 12. 7 
Schiefe der, 12, 44 ff. 
System der, 140, 142. 
Ekliptikalkarten 390. 
Elektrizitit der Erde 362°. 
der Sonne 363, 448. 
Elektro-Chronograph 152, 213. 
Elektron 864ff. 
Elemente, chemische, der Gestirne 550f. 
im Fixsternsystem, Verteilung, 551. 
in der Sonnenatmosphire 305. 


Ent- | 


527, | 
| Equatorial coudé 129f. 
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Energiegleichung, Plancksche, 276, 543, 552. 
Enbaneed lines 556. 
Entfernung der Himmelsk6rper, Bestim- 


mung der, 178. 
Entternungen, relative, der Planeten 45. 
Entwicklungsgeschichte der Weltkérper 
TOOL. 
Entwicklungsgeschichte 
53 Tt., 78Stf. 
Kpakten 36. 
Ephemeride 86. 
Epizykel der Alten 1, 4, 281., 391. 
des Kopernikus, 44. 
Erklirung durch Kopernikus, 391. 


eines Fixsternes 


Erdbewegung 58f. 

Erddichte, mittlere, 91. 

Erde 352¢f, 
Abplattung, 92. 
Alter, 7741. 
Anziebung, 88ff. 
Atmosphiire, 1541. 

Hohe der, 480f. 
Bahn um die Sonne, 45/f. 
Bewegung, 26, 38ff. 
Dichte, 87ff. 
Dimensionen 94¢f. 
Druck im Innern, 356, 
Ebbe und Flut des Erdkérpers. 355f. 
Figur, wahre, 91 ff. 
Grobe, 55, 91ff., B64. 
Kugelgestalt, 25f. 
Lageninderungen der Achse, 357tt. 
Rotation, 38ff., 352¢f. 
Veriinderung der, 81. 

Temperatur im Innern, 354 ff. 
Wiirme, Quellen der, 778. 


| Erdmagnetismus 362. 


in der Sonnenchromosphiire 308ff. 
in den Sonnenprotuberanzen 307f. 
Entdeckung auf spektralanalytischem 
Wege, 217, 550f. 
Ellipse, Parabel und Hyperbel 84f., 435ff. 
Emissionsspektrum 218, 
Enceladus, Saturntrabant, 420ff. 
Energie, Erhaltung der, 779. 
kinetische, 769. 
der Lage oder potentielle, 770. 
der Sonne, Verbrauch und Ersatz, 767 ff. 
Unzerstorbarkeit, 764f. 


| 


und Sonnenflecke 291. 
Erdmeridiane 8, 172. 
Erdmessung, Internationale, 95. 
Erhaltung der Energie 325, 761. 
Eros, kl. Planet, 185, 391, 395f., 863. 
Euryskop 260. 
Evektion 32. 
Extinktion des Lichtes in der Atmosphare 
250f. 
Exzentrische Kreise der Alten bei Planeten- 
bahnen 31. 
Exzentrizitait 32, 43f. 
bei Kegelschnitten 84. 
der Planetenbahnen 43f. 
Exzentrizitatsfehler geteilter Kreise 157. 


| Fackeln der Sonne 276ff., 311, 313ff. 


Fadenkreuz im Fernrohre 148, 150. 
Fadenmikrometer 159. 

Fallgesetze 53f. 

Farbenabweichung 108ff. 

Farbeninderung bei Sternen bali, 
Farbenbestimmung bei Sternen 239, 5411f. 
Farbenblindheit 541. 
Farbenempfindlichkeit des Auges 247, 541. 
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Farbenindex 543. 


Farbenzerstreuung 111, 215ff. 

Fehler bei astron. Beobachtungen 83, 153f. 
der Instrumente 153f. 

Feldlinse 114. 

Fernrohr 105ff. 
achromatisches, 1111. 


astronomisches oder Keplersches, 107ff. — 


Erfindung des, 105f. 

holliindisches oder Galileisches, 106f. 
terrestrisches, 114. 

Verbindung mit MeBapparaten 148ft. 


Fernrohre, ailteste, 105ff. 
Autstellung oder Montierung, 117ff. 
Bildschirfe bei, 139. 
groBte, der Neuzeit, 1211f. 
Kratt, trennende, 139f. 
Leistungen, 134ff. 
Lichtstairke, 139f. 
Priifung, 139. 
VergroBerung, 108f., 134i. 
Fernrohrmontierung 117ff. 
iquatoriale oder parallaktische, 117f. 
deutsche, 119. 
englische, 119. 
Equatorial coudé, 120f. 
Feuerkugeln und Meteoriten 475f., 506ff. 
Geschichte, 517f. 
kosmischer Ausgangspunkt, 515. 
Feuerkugelstrome und -Systeme 515. 
Finsternisperioden 22ff. 
Finsternisse, Sonnen- und Mond-, 18ff. 
Saroszyklus der, 23f. 
Fixsterne 11, 48, 523f.; s. a. Sterne. 
Kosmogonie der, 788ff. 
Fixsternhimmel, Geschichte des, 529. 
Fixsternsphare, Umdrehung, 11 
Flammenspektrum 555. 
Flashspektrum 308. 
Flintglas 111ff., 122, 128. 
Flocken der Sonnenphotosphire 314, 
Flora, kl. Planet, 184. 
Fluthypothese, Klinkeriues-Wilsingsche, 
660 


Fokal- oder Brennebene 108. 

Foucaultsche Spiegel 122. 

Franklin-Adams-Himmelsautnahmen 692, 
714. 

Fraunhofersche Linien 215ff., 303. 

Frigga, ki. Planet, 391. 

Front-view-Teleskop 116. 

Frithlingsnachtgleichenpunkt 13, 143. 

Fundamenta Astronomiae 527. 

Fundamentalkatalog 527. 

Fundamentalsterne 528f. 

Funkeln der Sterne 138. 

Funkenlinien 551. 

Funkenspektrum 556. 

FuBpunkt 141. 
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| Galaktische Breite 576, 653, 745. 
Farbenindizes und elffektive Wellenlange | 


und Spektraltypen 576. 
Galaktische Liinge 653, 745. 
Galaktisches System, engeres, 741ff. 
erdBeres, der Kugelsternhauten 758if. 
Galileisches Fernrohr 107f. 
Gang, tiglicher, bei Uhren 164. 
Gase, ideale, Gesetz der, 770f. 
Gasnebel 716ff., 875. 
Spektrum, 558, 719. 
Gasspektrum 216ff. 
GauB, Regel zur Bestimmung des Oster- 
festes, 36. 


| Gegendiimmerung 360. 


Gegenschein 518. 

Geographische Linge und Breite 141, 170ff. 
Ortsbestimmungen 170ff. 

Geoid 93. 

Geometrie, euklidische, 72f. 
nicht-euklidische, 766. 

Georgium Sidus 423. 

Geothermische Tiefenstufe 354, 

Geozentrische Theorie 38. 

Gerade Autsteigung 13, 142. 

Geradsichtige Prismensysteme 228. 

Geschichte des Fixsternhimmels 529. 

Gesellschatt, Astronomische, 528. 

Gesichtslinie 219, 593f. 


| Gezeiten 97, 365. 


Gezeitenreibung 365f., 785. 
Gittermethode zur Bestimmung der Stern- 
farben 544. 
Gitterspektrographen, -spektrometer, -spek- 
troskope 227. 
Glassorten, Brechungs- und Dispersions- 
vermoégen, verschiedener, 111. 
Glasspiegel, versilberte, 125ff. 
Gleichgewichtsfiguren Poincarés 634. 
Gleichung, lunare, 192. 
personliche, 154, 611. 
Gnomon 101. 
Goldene Zahl 35. 


— Giéttinger Aktinometrie 537, 544. 


Grad, Bezeichnung, 15. 

Gradmessung, Europiiische, 95. 
Gradmessungen 93ff. 

Grammkalorie 773. 

Granatstern Herschels 541. 
Granulation der Sonnenphotosphire 276ff. 
Grayitationsgesetz Newtons 53ff., 59f. 
Gravitationsgleichung Einsteins 67ff. 
Gregor XIII., Kalenderreform, 36. 
Gregoryscher Reflektor 115. 

GroBe, absolute, 560. 

GréBenklasse, photometrische, 536. 


_ GroBenklassen der Sterne 235, 534 ff. 


GréBenschitzungen bei Sternen 236. 


| GréBenskala verschiedener Beobachter 534. 


GréBenverhiltnisse im Sonnensystem 267f. 
Gyroskop 96, 354. 


Hagen, Atlas stellarum variabilium 637. 
Halbschatten bei Finsternissen 20. 
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Hamburger Sternwarte 166, 168t. 
Hamiltonia, kl. Planet, 392. 
Harvard Photometry 537. 
Revised, 598, 841. 
Hauser der Sonne 13. 
Heis, Atlas coelestis novus, 529, 531, 826. 
Heizvorrichtung bei Spektrographen 235. 
Hektor, kl. Planet, 398. 
Heliakischer Auigang 35. 
Heliograph 252f. 
Heliometer 160ff. 
Helioskopische Okulare 283. 
Heliostat 253, 264. 
Heliozentrische Theorie der planetarischen 
Bewegung 38. 
Helium 551. 
Heliumsterne 548. 
Bewegung, 592f. 
Parallaxen, 593. 
Helligkeit von Punkten und Scheiben im 
Fernrohr 135ff. 
Helligkeit der 42 hellsten Sterne 537f. 
Helligkeitskataloge der Sterne 235, 536ff. 
Helligkeitsmessungen, optische, 235, 534 ff. 
photographische, 244ff., 537f. 
Helligkeitsschatzungen 236. 


Helligkeitsverhiltnis der GréBenklassen dér | 


Sterne 534 ff. 
der Sonne zur Capella 540. 
Hemmung, treie, bei Uhren 164. 
Herbstnachtgleichenpunkt 13. 
Herschels Astrometer 236. 
Granatstern 541. 
kosmogonische Hypothese 780. 
Spiegelteleskope 122. 
Sternsystem 734ff. 
Herschelscher Reflektor 116. 
Hesperus und Phosphorus 345, 
Himmelsatlanten 529. 
Himmelsgrund, Helligkeit fiir Auge und 
Fernrohr, 136. 
Himmelskarte, photogr., 130, 256, 530. 
Himmelskérper, Bewegung, scheinbare, 5if., 
24tt 


Bewegung, wahre, 37{f. 
Einteilung, LOf. 
Himmelskugel 38, 5, 25f., 44f., 140ff. 
Achse 12, 45f. 
Bewegung, tagliche, 12. 
Erde als Zentrum der, diff. 
Kreise der, 140ff. 
Pole der, 12, 45f. 
Rotation, scheinbare, 5f., 38, 45. 
Hohe der Gestirne 141. 
Hohenkreise 141. : 
Hohenmessungen, Wirkungen der Refrak- 
tion bei, 155. 
Hohlennebel 711. 
Hollindisches Fernrohr 1071. 
Horizont 5, 7, 140. : 
kiinstlicher, 141, 154, 158. 
scheinbarer und wahrer, 140f. 
System des, 140f. 
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Horizontalparallaxe 179. 


| Horrebow-Talcottsche Methode 156, 170. 


Huygenssches Okular 114. 
Hveen, Insel, 104. 
Hyaden 199, 201, 590, 686. 


| Hyginus. Mondkrater, Grube bei, 377. 
| Hyperbel 84f. 


Hyperion, Saturntrabant, 421f. 


Inder, Astronomie der, 2. 
Kosmogonie der, 761. 


| Instrumentalfebler 153 tt. 
_ Instrumente, alteste, 101ff. 


Interferometer 569f., 872. 
Intramerkurielle Planeten 82, 842ff. 
Tonisation 866 ff. 

Iris, kl. Planet, 184. 

Isostasie 355. 


| Jahr der Agypter 35f. 


Gregorianisches, 36f. 

der Griechen 34f. 

der Juden 34f. 

Julianisches, 36f. 

der Mohammedaner 34. 
siderisches und tropisches, 15. 
Zeitabschnitt, 33f. 


| Jahreszeiten 46f. 


Wiederkehr der, 15. 


| Japetus, Saturntrabant, 421f. 


Julianische Periode 33. 
Julianischer Kalender 36. 
Tag 33. 
Juno, kl. Planet, 184, 389, 392. 
Jupiter 398ff. 
EintfluB auf Kometenbahnen, 393, 4871. 
aut Planetenbahnen, 393 ff. 
auf Sonnenflecke, 291. 
Elemente, 846. 
Kometenfamilie, 437f. 
Jupitergruppe der kleinen Planeten 396ff. 


| Jupitertrabanten 405ff. 


Elemente 848. 

Lichtgeschwindigkeit aus Beobachtung 
der, 205, 407. 

Voriiberginge vor der Jupiterscheibe, 
205, 402, 407. 


K-Eftekt 606f. 

Kalender 32¢f. ; 
Gregorianischer und Julianischer, 36f. 
des Numa, 34. 

Verbesserungen, 34 1f. 

Kalorie 274. 

Kants Nebularhypothese 779f. 

Kap-Durchmusterung, photogr., 538. 

Kapteyns Sterntriften 584{f, 

Kapteynsches Phinomen 682. 


_ Kapwolken 637, 655, 715. 


Katalog polnaher Sterne, Greenwicher, 
faysiehit 


| Kataloge der Astron. Gesellschatt 528. 


der Sternfarben 542. 
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Katalog roter Sterne 541. 

Kegelschnitte 58, 841. 

Kegelschnittbewegung, allgemeine, 84ff. 

Keilphotometer 243. 

Keplers Gesetze 1, 49f., 57f., 84, 181, 418f., 
Sternsystem 731f. 

Keplersches Fernrohr 107. 

Kernschatten bei Finsternissen 20f. 

Kirchhofts Gesetz der Emission und Ab- 

sorption 218, 304, 545. 

Sonnentheorie 326f. 

Klinkerfues-Wilsingsche: Fluthypothese 660. 


Knoten, autsteigender und niedersteigender, 
17 


Liinge des autsteigenden, Bahnelement, 


85. 


Kohlensiicke 681. 
Kohlenwasserstoffspektrum 217. 
Kollimator 154. 
beim Spektroskop 225. 
Kolorimeter 239. 
Koma der Kometen 432. 
Komet 1744 462. 
1811 J 462f. 
1843 I 336. 4638f. 
1858 III 464. 
1861 II 466. 
1862 III 466. 
1866 I 493, 
1874 III 466f. 
1881 III 467. 
1882 I 467f. 
1882 II 468f. 
1888 I 470. 
1889 V 470f. 
ike ey WUD abel 
1893 vate 
1908 IIl 472. 
1910 I 472. 
Siela 455, 458ff., 494 ff. 
und Novembersternschnuppentalle 
4581., 494f. 
Brooks v. 1889, 470f, 
Coggia 466f. 
Donati 464ff. 
Encke 460ff. 
Stérungen. 82. 
Halley 455ff, 
Holmes 471. 
Lexell 454f. 
Morehouse 472f. 
Pons-Brooks 469f. 
Rordame 471ff. 
Sawerthal 470. 
Tebbutt 467. 
Tempel, 493. 
Wells 467f. 
Kometen 432 ff. 
Beschaffenheit, physische, 443ff., 497ff. 
Bewegung und Ursprung, 435ff. 
Bezeichnung, 441. 
Beziehungen zu Meteoren, 492ff. 
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Durchgang durch «ie Sonnenkorona, 


Durchsichtigkeit, 443, 471. 
Gase, leuchtende, in, 446. 
Hiille, 432. 
Kern, 482, 447. 
Zusammenstoi mit der Erde, 453f,. 
Koma, 482. 
Kopt, 482, 434. 
Leuchtvorgiinge und elektrische Kratte, 
Ab1, 
und Radioaktivitit, 451, 
Masse und Dichtigkeit, 452f. 
Periheldistanzen, 441. 
periodische, 437. 
und interessante, 45417., 864. 
Elemente, 850f. 
Schweif, 432ff. 
Spektrum, 4441f, 
Statistik, 4389ff. 
Stérungen der Bewegung, 4371. 
Systeme, 437f., 464, 469. 
Teilung, 458, 460, 468, 494, 498. 
teleskopische, 433, 440, 443f,. 
und Meteorstréme 492ff. 
und Planeten 452. 
und Planetoiden 393. 
Ursprung, 435#f. 
Verwandtschatt mit Meteoren, 444. 
Zugehérigkeit zum Sonnensystem, 437. 
Zusammentreffen mit der Erde, 453f. 


| Kometenbahnen 85, 435, 441. 


Elemente, 441ff., 850ff. 
Identitit mit Meteorbahnen, 460, 466, 
493 tf, 
Kometenfamilien der gr. Planeten 437ff., 
4583 . 


~ Kometenschweite 432ff. 


Durchgang der Erde, 453. 

Hypothesen tiber, 448. 

Typen, 449f. 

und Meteorstréme 498f. 
Kometensucher 136. 
Kometensysteme 444ff., 453, 464. 
Kometentheorien 443, 


| Kompensation bei Uhren 162, 164. 


Konjunktion der Planeten 16, 29. 
obere und untere, 268f. 
Konkavlinse 106. 
Konkavspiegel 115ff. 
Konstellationen 524ff.; s. a. Sternbilder, 
Kontraktionstheorie der Sonne 769ff. 
Konvexlinse 106. 
Koordinaten der Gestirne 140ff. 
Kopernikus, Vorgiinger des, 37. 
Weltsystem des, 5, 37ff., 51. 


_ Kerona der Sonne s. Sonnenkorona. 


Korper, schwarzer, 275. 

Kosmische Wolken 498, 681. 

Kosmogonie 760ff. 

Kreis, exzentrischer, 31. 

Kreisbewegune der Gestirne 25, 37ff., 42, 
5Of. 
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Kreise an MeBinstrumenten 1471ft. 

der bestiindigen Sichtbarkeit und Un- | 
sichtbarkeit der Gestirne 8f. 

der Himmelskugel 140ff. | 
erdBte, am Himmel 12, 140ff. | 
Systeme der gréfHten, 140ff. | 

Kreisel 96, 354. 

Kreismikrometer 158f. 

Kristallsphire der Himmelskérper 3, 6. 

Kronglas 111. 

Kugelabweichung ATS S. 


Kugelgestalt der Erde, Ptolemiische Be- | 
weise, 25f. 
Kugelnebel 875. 
Kugelsternhauten 694ff., 875. 
Glieder eines gréferen galaktischen | 
Systems, 758. 
Veriinderliche in, 655f., 698t. 
Verteilung, riiumliche, am Himmel 
700f. 
Kulmination, obere und untere, 8, 142. 
Lagrange, Mécanique analytique, 78, 


Lambertsches Sternsystem 733f. 

Lamellenmikrometer 160. 

Linge 13, 141. 
geographische, 172ff. - 
des aufsteigenden Knotens 85. 
der Lichtwellen, Ma der, 303. | 
der Vor- und Nachmittage 146. 

Langenbestimmungen 172ff. 

Lingendifferenz zweier Orte 173f. | 

LingenmaBe, Vergleichung von, 55. 

Laplace, Ansichten tiber die Nebulartheorie, | 

781f. 
Mécanique céleste, 817. | 
Systéme du Moni rt | 

Lassellsche Retlektoren 12D. 

Leoniden 479, 501. 

Leuchtkratt eines Sternes 560. | 

Leuchtkritte, relative Helligkeit, bei Ster- | 

nen 691. 

Libelle 154. | 

Libration des Mondes 367ff. 

Licht, Aberration, 192, 195, 
Ausbreitung, 69f. 
Bewegung, 205it. 
Brechung, 111f., 215 

im Auge, 134. | 
Dispersion, ili, PAY, | 
Extinktion in der Atmosphire, 250f. 

Lichtdruck 337, 451. 

Lichtgeschwindigkeit 192, 205ff. 
Methode zur Bestimmung, 205ff. 

im Wasser, 213. 
Werte fiir, 213f. 

Lichtgleichung 639. 

Lichtjahr 197. 

Lichtkurve bei Verinderlichen 639. 

Lichtstarke bei Fernrohren 134 ff. 

Lichtstufe 236, 

Lichtverlust bei Linsen 112, 1351. 
durch Absorption und Reflexion 134. 
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| Masse, 


| Merkur 
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| Lichtwellen, Liinge der, 303. 
Lichtzeit 192, 209. 
| Lick-Observatorium 129, 188, 165, 228, 230. 


Lineal, parallaktisches, 1011. 

Lineare Gréfen. Vergleichung, 55. 

Linien, atmosphirische oder teMurische, 306. 

Linienserien der Spektra von Hlementen 
217, 557. 

Linienumkehr, doppelte, im Spektrum 307, 
315, 572. 

Linienverschiebung 222. 

Linsen 105ff. 

Lohse, Hypothese betr. neue Sterne, 674. 

Lorentz-Einsteinsehe ‘Tr ansformationen 70. 


| Lot, Ablenkung, 89f., 9 


Loewy und Puiseux, Neate Zod tO: 
Theorie tiber die Entstehung der Mond- 
krater, 375f. 
Luttruhe, Bedeutung fiir Astrophotographie, 
254f. 


_ Luftunruhe und Beobachtungen 137f. 


Luminositiit eimes Sterns 560. 
Luminositiitskurve 691, 705. 


~ Lummer-Brodhunsches Prisma 247. 


Lunare Gleichung 192. 
Luni-Solar-Prizession 97. 
Lyriden 501. 


Miadlers Zentralsonne 581. 
Magellansche Wolken 637, 655, 715. 
Magma im Erdinnern 356. 
Malussches Gesetz 239. 
Mars 381ft. 
Bahn, 49, 381. 
Elemente, 846. 
Parallaxe, 184. 
Marsmonde 387f. 
Elemente, 848. 
triage und 
Gleichheit, 65. 
Massenumsetzungen auf und in der Erde 
BO. 
Massenverhiltnisse im Sonnensystem 267, 
Mauerquadrant 103f, 
Mechanik, Grundgesetze der, 6011. 
Entwicklung seit Newton, 60ff. 
Mensurae micrometricae Struves 610, 
Mercedonius, Schaltmonat, 34. 
Meridian 8, 141ff. 
erster, 172. 
Meridiankreis 149 ff. 
Meridianphotometer, 
339 ff. 
Elemente, 846. 
Voriibergiinge vor der Sonne, 181, 3411. 
Merkurperihei, Bewegung, 82, 342f. 


schwere, der Kérper, 


Pickeringsches, 242. 


| Mesosiderite 510. 


MeBapparat fiir Platten 
Toepter 259f. 
Messiersche Nebel- und Sternhaufenkataloge 
#6875 
Mebinstrumente 


140ff. 


photogr. von 


und Messungen, astron., 
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Meteore 475ff. 
Beziehungen zu Kometen, 492ff. 
Photographie, 260. 

Meteoreisen 516. 

Meteoriten 475f. 
Einteilung, 510. 

Meteorsteine 475, 507ff. 


Meteortheorie der Erhaltung der Sonnen- — 


warme 768f. 
der Mondkrater 375. 
Metonischer Zyklus 35. 
Mikrometer 158 ff. 
unpersonliches, 154, 200. 
Mikrometerokular 114. 
Mikrophotometer 245, 247. 
Mikroskope bei Mefinstrumenten 150ff. 
MilchstraBe 525, 678ff. 
Bau nach Easton, 756f. 
Struktur, 525, 757. 
und Spektralklassen 576, 683. 
und Sternfiille 735, 739, 741f. 
Mimas, Saturntrabant, 420ff. 
Minute, Bezeichnung, 15. 
Mira Ceti 635, 639, 659f. 
Miratypus, Verinderliche vom, 639, 658f. 
Mittag, mittlerer und wahrer, 144f. 
Mittel, widerstehendes, im Weltraume 461. 
Mitteleuropaische Zeit 146, 176. 
Mizar, Doppelstern. 607, 623, 625. 
Molekulargewicht 771. 
Monat, Zeitabschnitt, 33/. 
Mond 364ff. 
Albedo, 378. 
Anziehung auf die Erde, 95ff. 
Atlanten, 255, 370. 
Atmosphire, 379. 
Berge, 369f. 
Beschatfenheit, physische, 377 ff. 
Bewegung, 15ff., 55f., 80ff., 8365ff. 860F. 
Bewohnbarkeit. 796. 
Ebenen, 370. 
Elemente, 848. 
Farbe bei totalen Finsternissen, 21. 
Figur, 366. 
Formationen, 370ff. 
Entstehung, 3751., 863. 
Helligkeiten verschiedener, 375. 
Helligkeit, 272, 360, 379f. 
Krater, 369 ff. 
Entstehung, 376f. 
Kraterebenen, 373. 
Libration, 367f. 
Licht und Warme, 379f. 
Meere und Meerbusen, 370. 
Opposition und Konjunktion, 15f. 
Parallaxe, 364. 
Bestimmung der, 178f. 
Photographie, 254f., 370. 
Rillen, 370, 374. 
Ringgebirge, 373. 
Rotation und Revolution, 365. 
Seen, 370. : 
Spektrum, 378. 
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Streifensysteme, helle, 375. 
Stimpfe, 370. 
Umilautszeiten, 16, 22f. 
Ungleichheit, parallaktische, 191. 
Verainderungen, physische. 377{t. 
Wallebenen und Wallkrater, 373. 
Warme, 379ff. 
Wirkungen auf die Erde, 95ff. 
Mondatlanten 255, 370. 
Mondbahn 17, 367ff. 
Lageninderung, 17, 97. 
Ungleichheiten, 32. 


| Mondbeweeung, 15ff, 55f., 80ff., 367ff. 


Akzeleration, 80ff., 860f. 
Ungleichheit, eiliptische, 32. 
langer Perioden, 81f., 366. 
Mondfinsternisse 18if., 31f. 
partielle, 22. 
Periode, 22. 
totale, 21f. 
Mondformationen 370ff. 
Entstehung, 375if., 863. 
Reflexionsvermégen, 378. 
Verinderung, 377{f. 
Mondgebirge 373f. 
Mondjahr 34. 
Mondkarten 370. 
Mondknoten 17. 
Bewegung, 17f., 97. 
Mondlicht und Sonnenlicht, relative Hellig- 
keit, 272, 379. 
Mondmonat 34. 
Mondphasen 15. 
Mondwechsel und Wetter 363. 


| Montierung der Fernrohre 117/f. 


Moesting A., Mondkrater, 192. 
Motus parallacticus und peculiaris 582. 
Mount Wilson-Observatorium 128. 


Nachrichten, Astronomische, 820, 833. 
Nachtgleichenpunkte 12ff. 
Lageninderung, 14. 
Priazession, 14f., 95ff. 

Nadir 141. 

Nebelflecke 525, 705ff. 
dunkle, 705, 727, 873f. 
Kugel-, 875f. 
planetarische, 722ff. 

Massen, 728, 7571. 
Zugehorigkeit zum 
123, 18: 
stellare, s. Spiralnebel. 
unregelmiBige oder diffuse, 716ff. 
Zugehorigkeit zum lVixsternsystem, 
758. 
verinderliche, 728ff. 
Verzeichnis, 858f. 

Nebelsterne 727f. 

Nebelstrafe Hagens 874. 

Nebenradianten 488. 

Nebularhypothese 393, 775, 778ff. 

Nebulium 715, 720. 

Negatives Okular 114. 


Fixsternsystem, 
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Neigung, Bahnelement, 85. 
Neptun 426ff. 
Elemente, 846. 
Trabant, 430f., 849. 
Nestor, kl. Planet, 398. 
Netz, photosphirisches, der Sonne 278f. 
Netzhaut des Auges 134. 
Newtons Attraktionsgesetz 1, 4f., 58ff., 426, 
611. 
Newtons Eimerversuch 63f., 65f., 71f. 
Newtonscher Reflektor 116. 
Nickelstahlpendel 162. 
Nipptluten 99. 
Niveau 154, 156. 
Nonius oder Vernier 148. 
Nordlicht s. Polarlicht. 
Nordlichtlinie 521. 
Nordpol der Erde, Bewegung, 357{f. 
des Himmels 8. 
magnetischer, 360. 
NormalvergréBerung bei Fernrohren 135, 
Novemberstrom der Sternschnuppen 479, 
A82tf., 493 ff. 
Nutation 97. 


Oberon, Uranustrabant, 425. 
Objektiv 106¢f. 
achromatisches, 112. 
Objektive aus mehr als zwei Linsen 259f. 
Objektivprisma 223, 225. 
Observatorien 165{f. 
Observatorium, Astrophysikalisches, zu 
Potsdam 130, 166ff. 
Oktant 157. 
Okular 106, 113f. 
helioskopisches, 283. 
negatives und positives, 114. 
Okularspektroskope 228. 
Olbers, Hypothese tiber Planetcidenbildung, 
389, 392f. 
liber Kometenschweifbildung, 448. 
Oppositionen bei Planeten 16, 28, 269f. 
Optische Achse 108. 
Orionnebel 711, 716f. 
Parallaxe, 593. 
Spektrum, 721. 
Ort, abseluter und relativer, 147. 
Ortsbestimmungen, geographische, 157, 
170ff. 
Ortszeit und Uhrzeit 146, 176. 
Ostersonntag, Datum, 35f. 
GauBsche Formel, 36. 
Osteuropiiische Zeit 176. 


Pallas, kl. Planet, 389, 392, 396. 
Pallasite 510. 
Parabel 84{ff. 

Ahbnlichkeit mit Ellipse, 435f., 493. 
Parabolische Spiegel 115. 
Parallaktische Fernrohrmontierung 117ff. 
Parallaktische Ungleichheit des Mondes 191. 
Parallaktisches Lineal 101f. 
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Parallaxe, absolute, 181. 
im allgemeinen 178 ff. 
Bestimmung, 180ff., 256. 
und Higenbewegung 204. 
der Fixsterne 48, 182, 193ff., 861f. 
jahriiche, 182. 
mittlere, 204, 745, 749. 
negative, 202. 
relative, 181, 199. 
sikulare, 583. 
der Sonne 182¢f. 
und SterngréBe 204. 
tagliche, 181. 
Parallaxenbestimmung bei Doppelsternen 
196, 200, 621. 
Parallelkreise 141. 
Parallelogramm der Kriite 54, 


| Parameter be: Kegelschnitten 84. 
jeParseom Ole 


Passageninstrument 150f. 

Patroklus, kl. Planet, 398. 

Pendel, Rieflersches, 162. 

Pendelbeob. zur Best. der Erddichte 90. 
der Erdfigur 94f. 

Pendeluhr 145, 161f. 


| Penumbra der Sonnenflecke 283. 


Penumbrafinsternis 21. 
Periastron 612. 
Perigium 31. 


| Perihelien, fortschreitende Bewegung der, 80. 
| Perihelium 49, 85, 291. 


Abstand vom Knoten, Bahnelement, 85. 


| Perihelzeit 86. 
Perseiden 479f., 501. 


_ Photoelektrische 


Persénliche Gleichung 154. 


| Phoebe, Saturnmond, 421f. 


Phobos, Marsmond, 387f. 
Phosphorus und Hesperus 345. 

Zellen, Verwendung 
der Sternphotometrie, 248ff. 
Photographie in der Astronomie 251 ff. 

des Mendes 370. 

der Nebelflecke 186. 

und kleine Planeten 260, 390. 

der Sonne 212ff. 

in monochromatischem Lichte 261f. 
der Spektra 261. 


| Photogr. Helligkeitskataloge 537f. 


Himmelskarte 130, 166, 530, 538. 
Kap-Durchmusterung 530, 538. 
Photogr. Refraktor 130, 198, 256ff. 
Potsdamer, 130, 166, 256f. 
Photographisch-photometrische Bestimmun- 
gen 244ff., 537f. 


| Photoheliograph, Potsdamer, 166. 


Photometer 236ff. 
Photometrie 235ff. 


_ Photemetr. Bestimmungen mit Hilfe der 


Photographie 244 ff. 
Photometr. Durchmusterung, 
4 537, 542, 544, 552. 
GréBenklasse, 536. 
Photometry, Harvard, 537. 


Potsdamer, 
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Photometry, Revised Harvard, 598, 841. 
Photosphiire der Sonne 276ff. 
Photospharisches Netz der Sonne 278. 
Pickering, E. C., Meridianphotometer, 242. 

Spektraltypen, 548. 

photom. Kataloge, 537. 
Plancksche Energiegleichung 276, 548, 552. | 
Planetarische Nebel 548, 554, 560, 575. 
Planeten 11, 28ff., 839%f. 

Anordnung im Ptolemiiischen System, 

3 


im Sonnensystem, 271. 
im Tychonischen System, 48. 
Bahnen, 269f. 
Bewegung, Erklirung der, 53ff. 
Bewohnbarkeit, 796. 
Digression, 269. 
EinfluB auf Kometenbewegung, 438, 453. 
Elemente, 846. 
Entfernung nach Kopernikus, 43, 266. 
mittlere, nach Kepler, 50. ~ 
relative, 43, 266. 
Entwicklung nach der Nebularhypothese, 
igo ite 
GriBe, 266. 
innere und aiuBere, 268. 
intramerkurielle, 82, 267. 
kleine, s. Planetoiden. 
Konjunktion, 268f. 
Massen, 266f. 
Massenbestimmung, 58. 
Oppositionen der diuberen, 268. 
transneptunische, 4311. 
und Wetter 364. 
Planetenbahnen, Elemente der, 85, 846f. 
Bestimmung, 85f. 
Gestalt, wahre, 49. 
Kreise, exzentrische, bei, 31. 
Planetenbewegung, direkte oder 
lautige, 28, 41. ; 
epizyklische, 4, 28ff., 39f. 
geozentrische und heliozentrische, 38. 
retrograde oder riickliiufige, 28, 41. 
scheinbare, 1, 28ff., 40ff. 
stationiirer Punkt der, 28, 42. 
Planetesimalhypothese 785. 
Planetoiden 388ff., 863%. 
Autsuchen mit Hilfe der Photographie, 
260, 390. 
Klemente, 847. 
Gesamtmasse, 393f. 
GroBen, 319f. 
Gruppen, 398, 396ff. 
Parallaxe, 184f. 
Plejaden 525, 593, 689. 
Plejadennebel 686. 
Pointieren 256. 
Polarisations-Astrophotometer 238ff. 
Polarlicht 860ff. 
Polarstern 8, 14. 
Poldistanz 142. 
Pole der HEkliptik 12. 
(les Himmels 8ff. 


recht- | 
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Pole der Erde 44if. 
der MilchstraBe 679. 
Polhéhe 10, 170. 
Verinderlichkeit, 357{f. 
Polhéhenschwankungen, periodische, 
3571. 
Polsequenz 697. 


| Positionskreis 159, 
| Positionswinkel 159. 


Positives Okular 114. 
Potsdamer Observatorium 130, 165ff. 
photometr. Durchmusterung 537, 
544, 552. 
Praesepe 686, 694. 


| Prizession 14f., 45. 


Erklirung, 95ff. 


| Priamus, kl. Planet, 395, 398. 
| Prisma, 


Brechung und Zerlegung des 
Lichtes im, 1114, 215. 


Prismenkreis 157f. 


_ Prismenphotometer Steimheils 236f, 


Prismensysteme, zusammengesetzte, 2271. 
Projektionsmethode bei Sonnenbeob. 282. 


, Protuberanzen s. Sonnenprotuberanzen. 
| Protuberanzspektroskope 231. 


Ptolemiisches Weltsystem 3ff., 24ff. 
Ptolemius, Beweise fiir die Kugelgestalt 
der Erde, 25f. 
Fundamentalsiitze des, 25ff. 
Epizykel des, 28f., 40f. 
Kreisbewegung der Himmelskorper nach, 
25. 
Weltsystem des, 3ff., 24ff., 41. 
Pupille des Auges 134f. 
Purkinje-Phiinomen 247. 
Pyrheliometer 274. 


Quadratur 270. 
Quecksilberhorizont 141, 154, 158. 
Quecksilberpendel 162. 


Radialbewegung der Sterne 200f., 593tf. 
Radialgeschwindigkeiten 200f., 220ff., 5931f. 
absolute, 604. 
GroBe der, 601. 
und Helligkeit der Sterne, absolute, 6041. 
und MilchstraBe 605. 
und Spektraltypus 604, 871f. 
und Sterntriften 605. 
Verzeichnis von, 599ff. 


| Radiant 478, 482f. 


Radianten, parasitiire, 488. 
scheinbare und wahre, 485, 488. 
stationire, 486. 

Radiantenkatalog von Denning 484. 

Radiationspunkt 478, 482f. 

Radii vectores 49f., 84f. 

Radioaktivitiit 451, 775. 
als Quelle der Sonnenwiirme 775f). 

Radium in der Erdkruste 355. 

Xamsdensches Okular 114. 

Rautenmikrometer 160, 

Reelle Bilder 106. 
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Reflektor. age 1%. 


- 


yon mehr als 70 cm csaees Sioa 
Reflexion, allgemeine. Pigs a in der 
e 259. 

bei Linsen, Lichtverlust durch, 112. 

bei Spiegeln 1251. 
Beflexionskreis 1571 
Refraktion in der Atmosphare 154, 165. 

in Linsen 106if. 
Betraktoren 105ff. 128if. 

vou mehr als ee Offnung 132. 
Rezistrierapparat 152. 
Registriermethode 152i. 
ee te fir Photometer 243. 

szension 14, 142. 

Eektaszensionsachse 1182. 
Relativitatsprinzip 60ii. 
Belativitatsthesrie Einsteins 6V1f. 
Repsoldscher Meridiankreis 1501. 
Repsoldsches Heliometer 161, 163. . 
Repulsivkrait der Sonne 337, 4488. 
Betuschieren der Fernrohrobjektive 1281. 
Reversionsprisma 611. 
Bhea, Saturntrabant, 4207. 
Ringmikrometer 1381. 
Ringnebel in der Leier 722. 
Rittersches Gesetz 554, 5611f.. 8694. 
Rosse, Lord, Teleskope von, 12AT. 


ce ser 162. 
Ro d, Bengungsgitter von, 227. 
Sonnenspektrum von, 204. 


Racklaufige Bewegung der Plancten 28, Ali. 
Russells Entwicklungsthesrie der Sterne 


BLL, 7899L, 8704. 
Saalrefraktion 155. 
Sahasche Theorie 86412 
Sgkulare Stérungen der Planetenbahnen 791. 
Sappho, kl. Planet, 184. 
Saroszyklus der Finsternisse 231. 
Saturn 409%. 
Blemente, #46. 
Saturnringe 106, 409, 4121. 
Saturnsystem, Dimensionen, 416%. 
Satarntrabanten 409, 42081. 
Elemente, 849. 
Schaltjahre 37. 
Schaltmonat der Romer 34. 
Scheitelpunkt 141. 
Schiele der Ekliptik 12, 441. 
Schnittphotometer 518. 
_ Schraffierkassette 24. 
Schwarzer Korper 27. 28 
Tropten bei Venusdurchgangen 187i. 
Schweite der Kometen 43211. 
Schwere, allgemeine, 531i. 


Newcomb Engelmann. Astronomice. 7 Auf 


Secchi, Spektraltypen, 5441. 
Sehweite, deutliche, 106. 
, Bezeichuung, ts 


Sirius D peda eee 
ixins, Doppe : 
Farbenanderung, 541. 
Siriusweite 747. 
Solarkonstante 274, 773. 
Solstitien 13. 
Sonne 271 if. 
Achse, magnetische, 268. 
Aucichang, 514, $3, B64. 
Apex, 5821, 871. 
Atmosphare, 273, 297, 332. 
Elemente in der, 206, 869 
Bahn, scheinbare, 121. 
Bewegung, scheinbare, 10ff., 391., 143f. 
Chromosphare +. Sonnenchromosphare. 
Dichte, 272. 
Durchmesser, scheinbarer und wirk- 
licher, 271. 
Entiernung, mittlere, 271. 
Fackeln s. Sonneniackeln. 
Flecke s. Sonnenflecke. 
Flocken (Hocauli), 514. 
Geschwindigheit, scheinbare, 1444. 
im Ranume, 214. 871 
- Grobe, scheinbare, 275. 
GroBenklasse als Fixstern, 540. 
Helligkeit, 2731. 
Snneres, 328, 338. 
Korona s. Sonnenkorona. 
Licht und Warme, 27241. 
Masse, 272. 
mittlere und wahre, 1441. 
Parallaxe s. Sonnenparallaxe. 
photographische Antoun AE 
Photosphare s. Sonnenphotosphare. 
physische Beschatfenheit, Ansichten fiber 
die, 3242. 
Protuberanzen s. Sonnenprotaberanzen. 
Repulsivkrait, 337, 448i. 
Rotation, 319if., 862. 
siderische und synodische, 320. 
Schwerkrait an der Oberilache, 272. 
Spektrum s. Sonnesispektrum. 
Strahlungsintensitat. 273. 
Substanzen auf der, 305, 869. 
remem effektive und wirkliche, 
2751. 
Umgebung, 302i. 
Spektrum der, 3071. 
Warme s. Sonnenwarme. 
ind Wetter 263i. 
Wirbel auf, 280. 
Zeit s. Sounenzeit. 
Zukunft und Vergangenheit, 7641. 
BY 


* 
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Sonnenaufnahmen 251ff. 
monochromatische, 311 ff. 
Sonnenbahn s. Ekliptik. 
Sonnenchromosphire 297, 311ff. 
Elemente in der, 308, 869. 
Spektrum, 308. 
umkehrende Schicht der, 308f. 
Sonnenentfernung, Bestimmung, 16f., 182ff. 
Werte tiir die, 193. 
Sonnenfackeln 275f., 279, 311ff., 323. 
Periodizitat, 290. 
Sichtbarkeit, 279. 
Spektrum, 307. 
Sonnentinsternis, iilteste, 2. 
Sonnentinsternisse 18ff. 
Sonnentflecke 275f., 279ff., 862. 
Rotationszeit, 319ff. 
Spektrum, 287f., 307. 
und terrestrische Erscheinunger 291, 


und elektrische Wirbel auf der Sonne 
87. 
Zonen, 285. 
Sonnenfleckentheorie von Emden 834f{f. 
von KE. v. Oppolzer 334. . 
Sonnenjahr 14f. 
Sonnenkorona 291ff. 
Durchgang von Kometen, 336f. 
Natur, 295, 336ff. 
Spektrum, 308ff. 
Sonnenparallaxe, Bestimmung, 182{f. 


aus Marsbeobachtungen 183f. 
aus Merkurvoriibergiingen 187. 


aus den Bewegungen der Knoten yon | 


Venus und Mars 193. 
aus der lunaren Gleichung 192f. 
aus der Geschwindigkeit des Lichtes 192. 
aus der parallaktischen Ungleichheit des 
Mondes 191f. 


aus Beobachtungen von Planetoiden | 


184f. 
des Planeten Eros 184, 258. 
aus Radialgeschwindigkeiten yon Sternen 
2081., 595: 

aus Venusdurchgiingen 185/f. 

Werte fiir die, 193. 
Sonnenphotosphiire 276ff. 

Granulation der, 276, 311, 318. 
Sonnenprotuberanzen 291ff., 862. 

Elemente in, 308. 

Spektrum, 295f., 3078. 
Sonnenspektrum 302ff. 

tellurische Linien im, 3805ff. 
Sonnenstrahlung, Konstanz, 331f, 
Sonnensystem 265ff. 

Apex, 582f., 594, 602f. 

Beschatfenheit, allgemeine, 265ff. 

Bewegung im Raume, 581f. 

GréBenverhiltnisse im, 267f. 

Klassifizierung der Korper des, 265, 

Stellung im Sternensystem, 742, 

Veriindernngen, fortschreitende, 763ff, 
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| Sonnentheorie von Faye 327. 


H. Julius 329, 3331. 
Kirchhoff 326f. 

A. Schmidt 328, 332. 
Secchi 327. 

von Wilson-Herschel 324ff. 

von Young 327ff, 

von Zollner 327. 
Sonnenuhr 101. 

Sonnenwiirme 273f., 762ff. 

Erhaltung, 767{f. 

Menge, 274, 763. 

Quellen, 767{f. 

Verlust und Ersatz, 762ff. 
Sonnenwendepunkte 13. 
Sonnenzeit 143f, 

mittlere und wahre, 144f. 

und Sternzeit 11f., 143f. 
Sonntagsbuchstabe 36. 

Sothisperiode 35. 

Spalt bei Spektroskopen 225, 228, 

Spektra, Abhingigkeit von Druck und 
Temperatur, 218. 


yon 
von 
von 
von 


| Spektralanalyse 214ff., 545, 
| Spektralapparate 222ff. 


Spektralklassen der Fixsterne 546ff., 864. 
und Higenbewegung 580f. 
Verteilung am Himmel, 576. 
Spektrallinien, rhythmische Anordnung, 
57 


Tateln der, 217. 
Verschiebung bei Bewegung der Licht- 
quelle, 222, 593 ff. 
bei Druck- und Temperaturiinde- 
rung, 218. 
Spektralphotometer 250, 542. 
Spektraltypen der Sterne 545ff., 864. 
Spektrographen 226, 596. 
des Observatoriums Ottawa 234f, 
Potsdam 232f. 
Spektrographie 261ff., 596. 
Spektroheliograph 262ff., 279, 311ff., 596. 
Spektrometer 227ff. 


| Spektroskop 216, 222. 


zusammengesetztes, 225. 
Spektroskopische Doppelsterne 622 ff. 
Entstehung, 634. 
Massen, 632ff., 872. 
Spektrum 215f. 
pee von der Erzeugungsart, 
5bbf. 


diskontinuierliches, 216f. 
der festen und fliissigen Kérper 216, 
der Flamme 216. 
der Gase 216f. 
Drees und Beugungsspektrum, 
sekundires, 113. 
sichtbares, Grenzen, 308. 
Sphirische Aberration 1138. 
Spharische Koordinaten der Gestirne 140f, 
Spiegelsextant 157. 
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Spiegelteleskope 114ff. 


altere, 122. 
als photographische Instrumente, 261. 


Spindelnebel 708. 
Spiralnebel 705ff., 875. 


Stellung im Weltall, 757, 760. 


Springfluten 99. 
Stabgitter 246. 
Star-gauges Herschels 534. 
Stationirer Punkt der scheinbaren Planeten- | 


bewegung 28, 41f. 


Stefansches Strahlungsgesetz 275, 
Steinheils Prismenphotometer 236f, 
Steinregen 508f., 513ff. 
Stellarastronomie 523ff. 

Stephania, kl. Planet, 392. 
Stereokomparator 578. 
Sternbewegungen 200ff., 219, 577ff. 


im Raume 577ff. 

unitarische oder ellipsoidische Theorie 
der, 587. 

und Spektrum 580ff. 


Sternbilder 13, 524f., 531 ff. 


Anzahl, 525, 532f: 

Aufziihlung, 532f. 
Bedeutung, 13, 525. 

Kulmination verschiedener, 581. 


Sterne, ac-, 566. 


Anzahl mit bloBem Auge, 533f. 

in den Sternbildern, 532f. 

der teleskopischen, 534, 5388ff, 
Benennung, 526. 
Beschaftenheit, physische, 544ff. 
Bewegungen in der Gesichtslinie, 200, 


im Raume, 577ff., 871. 
Apex und Vertex der, 564ff. 
Bezeichnung, 526, 
c-, 566, 576. 
Dichte, 561 ff. 
und Helligkeit, 569. 
und Spektraltypus, 568f. 
Durchmesser. 569f. 
falsche, 137. 
Eigenbewegung, 274, 577ff, 
durchschnittliche, 578. 
und Spektralklasse, 580. 
Verzeichnis, 579. 
Elemente, chemische in, 551. 
Entfernungen, 197, 203. 


Entwicklung, Abhingigkeit von Tem- | 


peratur, Dichte und Masse, 563f. 
nach der Nebularhypothese, 712ff. 
‘Entwicklungsgang, 791 ff. 
EntwicklungsprozeB und Spektra, 553 ff. 
Farben, 540ff., 551f. 
Bestimmung nach der Gitter- 
methode, 544. 
Kataloge von, 542f. 
und photometr. Helligkeit, 543f. 
Verinderlichkeit der, 541f. 
Farbenindex, 543f. 
Flachenhelligkeit, 561. 


} 


er 
i 


Gesamtzahl, 538if. 

Geschwindigkeit im Raume, 601. 

GréBe, absolute, 560. 

GroBenklassen, 235, 534ff, 

Maceo’ absolute, und Durchmesser, 
Af 


und Farbe, 542f. 

Helligkeiten, 534 ff. 
Helligkeitskataloge, 5386ff. 
Helligkeitsmessungen, optische und 

photographische, 235ff., 244ff., 535ff. 
Kosmogonie, 760ff. 
Kulmination der hellsten, 531. 
mehrfache, 525, 619f. 
neue, s. u. Sterne, neue. 
Parallaxen, 48, 193ff., 861f. 
Radialbewegung, 200, 219ff., 593ff., 8714. 
Riesen und Zwerge, 5621f., 870f. 
rote, 540f, 
Sichtbarkeit am Tage, 186. 
Spektralklassen, 546ff., 864. 

und Alter der Sterne 553f. 

Anzahl der Sterne, 575f.. 

und Temperatur 552f. 

Verteilung am Himmel, 575. 
Szintillieren oder Funkeln, 138. 
Temperaturbestimmung, 552f. 
temporire, s. u. neue Sterne. 
veranderliche, s. Veranderliche. 
Verteilung im Raume, s. Sternverteilung 

im Raume. 

Verzeichnis der hellsten, 537f. 
Winkeldurchmesser der Sterne, 569f. 
Zentralbewegung, 589. 
Sterneichungen Herschels 534, 734 ff. 
Sterne, neue, 542, 662ff., 873. 
Hypothesen tiber, 673 ff. 
Sternentwicklung, Eddingtonsche Theorie, 
789 ff. 
Lockyers Theorie, 554 ff. 
Russellsche Theorie, 561ff., 789ff. 
Sternfarben 540ff, 
Sternfiille in Beziehung zur Milchstrafe 
745, 754. 
Sterngeschwindigkeiten, Masse und, Spek- 
traltypus 567f. 
Sterngloben 529. 
Sterngruppen 590If. 
Sternhauten 525, 686ff. 
Einteilung, 688. 
Entwicklung nach der Nebularhypo- 

these Herschels, 780. 
kugelférmige, s. Kugelsternhaufen. 
offene, 692ff., 874f, 

Zugehérigkeit zum Fixsternsystem, 

758 


und Nebelflecke, Unterscheidung, 688. 

Verzeichnis, 857. 
Sternhelligkeit und Farbe, 542. 

visuelle und photographische, 244ff. 
Sternhimmel, allgemeiner Anblick, 524ff. 
Sternkarten 529ff. 

akademische, 390, 429. 
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Sternkataloge 130, 202, 526ff. 
Sternklassen 545ff. 
Sternleeren bei Nebeln 683ff. 
Sternparallaxen 193ff. 
Beziehungen zu Higenbewegung 
Helligkeit, 196ff., 204, 578 
Methoden zur Bestimmung von, 197ff., 
861f. 
negative, 202. 
relative, 196. 
sikulare, 583. 
und Spektralklassen, 204. 
Verzeichnis von, 203. — 
Sternschnuppen 476ff. 
periodische, 478ff. 
sporadische, 477, 5041f., 864. 
Sternschnuppenschw: airme 4784f. 
Sternspektra, Klassifikation, 546if, 
nach Cannon 548f,, B7LEE., 864, 
nach Lockyer BOAT, 
nach Maury 549. 
nach Pickering 548. 
nach Secchi 546. 
nach Vogel 546ff. 
Beziehungen zwischen 
Klassifikationen, 549f. 
Sahasche Theorie 864ff. 
Verainderungen, 575. 
Verteilung der Sterne 
Klassen, 576. 
Sternspektrometer 227. 
Sternspektroskop nach Secchi 231, 
des Lick Observatory 230. 
Sternstréme 200f., 5904f. 
Sternsystem, Bau "des, 23041. 
altere Ansichten iiber das, 731f, 
nach Kaston 756f. 
nach Gould 742. 
nach W. Herschel 735ff. 
nach Kant 732. 
nach Kapteyn 750ff., 876ff. 
nach Kepler 731f. 


und 


verschiedener 


nach Schwarzschild und Schouten 748ff. | 
| Tag, Bezeichnung, 15. 


nach Seeliger 742{f. 
nach W. Struve 739. 
schematisches, nach Seeliger, 16. 
typisches, nach Seeliger, 745. 
Veranderungen, fortschreitende, 
Werdegang,. 794. 
Sternsysteme 523f., 590ff. 
nach Lambert 733f, 
physische, 200f. 
Sterntag 142 ff. 
Dauer, 11, 144. 
und Sonnentag 143f. 
Sterntriften 584ff. 
Sterntypen s. Sternspektra, Klassifikation. 
Sternverzeichnisse 524 ff. 
Sternverteilung im Raume 730ff. 
Ansichten der Forscher vor 
(ap bie 
Kant 732f. 
Kepler 731f. 


763 ff. 


Herschel 


verschiedenen | 
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Kopernikus 731. 
Lambert 733f. 

Herschel und seine Nachfolger 734ff. 
Herschel, J., 735. 
Herschel, W., 734ff. 
Struve, W., 739f. 

Neuere Untersuchungen 741ff. 
Argelander 741f 
Gould 742. 
Kapteyn 750ff. 
Schwarzschild-Schouten 748 ff. 
Seeliger 742 ff. 

Sternwiirme 764. 


| Sternwarten, Lage und Hinrichtung, 165ff. 
| Sternweite 197. 


Sternzeit 142f. 
im mittleren Mittag Berlin 144. 
Stillstinde der Planeten 41f. 
der Sonne 13. 
Stoney, Theorie tiber die Atmosphiiren der 
Planeten und Monde, 379. 


| Stérungen 76ff. 


sikulare, der Planetenbahnen, 79f. 
Stérungsproblem, allgem. Form, 76f. 
Strahlenbrechung, astronomische, 154. 
Strahlungsgesetz, Stefansches, 275. 
Plancksches, 276, 543. 
Strahlungsdruck 790. 
Stromzeit, elektrische, 174. 
pera bei Sternhelligkeiten 
236 


Stunde, Bezeichnung, 15. 
Stunden, astron. Ziihlweise, 145. 
Stundenachse 118ff, 


| Stundenkreise 141. 


Stundenwinkel 142f. 

Sucher bei Fernrohren 118. 
Stidliche Durchmusterung 527. 
Stidpol des Himmels 9. 
Swanspektrum 306, 444. 
Szintillieren der Sterne 138. 


Tafeln, astronomische, 83. 


allmihliche Verinderung der Lange, 
81, 365. 
verschiedene Linge, 46f. 
als Zeiteinheit 83ff., 142. 
Teleskop s. Fernrohr. 
Tellurische Tinien im Sonnenspektrum 
306f. 


Temperatur des Weltraumes 381. 
der Sonne, effektive und wirkliche, 275f, 
der Sterne, effektive, 552f. 
Temperaturveriinderungen und Gang der 
Uhren 162. 
Temporare Sterne s. neue Sterne. 
Tethys, Saturntrabant, 420ff. 
Themis, Saturntrabant, 421. 
Tiden 97. 
Tiefenstufe, geothermische, 354. 
Tierkreis 12ff. 
Tierkreisbilder 12ff,, 533. 
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Tierkreislicht 518 ff. 

Tierkreiszeichen 12ff. 

Titan, Saturntrabant, 421f. 

Titania, Uranustrabant, 425. 

Titiussches Gesetz 266.. 

Torsionspendel 89. 

Tragheitsgesetz 54, 60. 

Transformationsformeln, Galilei-Newton- 

sche, 67, 69. 

Lorentz-Einsteinsche, 70. 

Transneptunische Planeten 431f. 

Transversalen des Tycho 148. 

Trapez im Orionnebel 619. 

Trifidnebel 718, 721. 

Triplet 260. 

Triquetrum 101f. 

Trojanergruppe der kl. Planeten 398. 


Tropfen, schwarzer, bei Venusdurchgaingen 


187f,. 
Turmteleskop 168, 263f. 
Tychonischer Stern 639. 
Tychonisches Weltsystem 47f. 
Tychos Instrumente 101, 102, 148. 


Uberfunkenspektrum 556. 

Uhren bei astron. Beob. 147, 161ff. 

Uhrgang 162, 164. 

Uhrkorrektion 173. 

Uhrwerke bei Fernrohren 119. 

Umbra der Sonnenflecke 283. 

Umbriel, Uranustrabant, 425, 

Umkehr, doppelte, 315, 572. 

Umkehrende Schicht der Chromosphare 309. 

Umlautszeit, siderische und synodische, des 
Mondes, 16. 

drakonitische, 23. 

Ungleichheit, parallaktische, des Mondes, 

191f 


Ungleichheiten der Mondbewegung 32. 

Universalinstrument 155f. 

Universum, Bau des, 730ff., 876ff. 
Ansichten von Shapley, 757ff.; s. a. 

Sternsystem. 

Uranienburg, Sternwarte Tychos, 104. 

Uranometria Argentina 529, 531, 830. 
Bayers 529, 638. 
nova Argelanders 529, 825. 
Oxoniensis 537, 827. 

Uranus 423 ff, 
Elemente, 846. 

Uranustrabanten 425. 

Elemente, 849. 


Venus 345ff. 
Atmosphire, 190, 349f., 862. 
Elemente, 846. 
Parallaxe, 181. 
Phasen, 51f., 345. 
Satellit, hypothetischer, 351. 
Venusdurchgiinge 184ff. 
schwarzer Tropfen bei, 187f. 
Sonnenparallaxe aus, 185ff., 352. 
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Veranderliche Sterne 635ff. 

vom Algoltypus 640ff. 

vom Antalgoltypus 6501. 

vom 0 Cephei-Typus 576, 649. 

vom & Coronae-Typus 657, 

Farbe, 541. 

vom ¢ Geminorum-Typus 649f. 

vom U Geminorum-Typus 657, 

Klassitfikation, 639. 

Lichtkurve, 639. 

vom f Lyrae-Typus 642, 

vom Mira-Typus 658 ff. 

Nova-ihnliche, 658. 

vom RV Tauri-Typus 656f. 

in Sternhaufen 655, 873. 

unregelmiBige, 657f., 873. 

Verzeichnisse, 637f., 852ff. 
Verfinsterungsvariable 640ff. 
Vergleichspektrum 222, 225. 
VergroBerung beim Fernrohr 134ff. 
Vernier oder Nonius 148. 
Verschiebungsgesetz, Wiensches, 275, 512. 
Verteilungsgesetz der absoluten Leucht- 

krafte 746ff., 751. 

der riumlichen Dichte 744f., 748f., 751f. 

der Geschwindigkeiten 748f. - 
Vertices der Sternbewegungen, scheinbare 

und wahre, nach Kapteyn, 584ff. 

Vertikalkreis 156. 


| Vertikalkreise 141. 


Vesta, kl. Planet, 389/f. 
Vielkérperproblem 77. 
Viktoria, kl. Planet, 184. 
Virtuelle Bilder 107. 
Visionsradius 201, 593. 


Wallkrater des Mondes 373. 


| Wandelsterne s. Planeten. 


Wanschaff, Photometer von, 239f. 
Zenitteleskop von, 156f. 
Wirme, Ausstrahlung in den Raum, 763ff. 
Einfluf auf Instrumente, 153. 
auf Uhren, 162ff. 
Wirmemenge der Sonne 767, 773{f. 
Warmetheorie, mechanische, 481, 788f. 
Warmeverlust im Weltraume 763f. 


| Wasserstofflinien, Bezeichnung, 315. 


rhythmische Anordnung, 557. 
Wasserwage 154. 
Wellenliinge der Fraunhoferschen Linien 
303. 
Wellenlingen,: effektive, 544. 
und Farbenindizes 552. 
Wellmannsches Doppelbildmikrometer 160. 
Welten, Bewohnbarkeit, 796ff. 
Vielheit, 795#f. 
Weltraum, Absorption des 
697t., 7408. 
Stoff im, 461. 
Temperatur, 381. 
Weltsystem, Ansichten vom, 4. 
Kopernikanisches, 1, 4, 37ff. 
Newtonsches, 4, 53ff. 


Lichtes im, 
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Weltsystem, Ptolemaisches, 4, 24/f., 41. 
Tychonisches, 47f. 

Weltzeit 176. 

Westeuropiische Zeit 176. 

Wetterinderung und astronomische Vor- 

ginge 362ff. 

Widderpunkt 142, 

Widmanstittensche Figuren 509. 

Wiensches Verschiebungsgesetz 275, 612. 

Wilsonsches Phinomen 286. 

Wilson-Herschelsche Sonnenthecrie 292, 

324 ff. 

Winkelmessung, Hilfsmittel, 147 ff. 

Wintersolstitium 13. 

Wirbelbewegungen auf der Sonne 286ff. 

Wirbeltheorie des Descartes 52, 59.. 

Woche, Zeitabschnitt, 33. 

Wolf-Rayet-Sterne 558. 

- Wolken, kosmische, 498, 560. 
Magellansche, 637, 651, 698. 


Yerkes Actinometry 537. 
Yerkes-Sternwarte 129. 


Zahl, goldene, 35. 
Zeemaneffekt 287. 
Zehnder und Ebert, Moudkratertheorie, 376. 
Zeit 142ff. 
bei astron. Messungen 147. 


mitteleuropaische, 146, 176. 
mittlere, 144f. 
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Zeit, mittlere, und Sternzeit, 144. 
und wahre, 145. 
osteuropiaische, 176. 
westeuropiische, 176. 
Zeitbestimmungen ‘147. 
Zeiteinteilung, astronomische, 33ff. 
Zeitgleichung 145f. 
Zeitrechnung, astronomische und chrono- 
logische, 31. 
Zenit 8, 141. 
Zenitattraktion 487. 
Zenitdistanz 141, 


| Zenitteleskop 156f. 


Zentralkrafte, Theorie der, von Huygens 54. 
Zentralsonne Madlers- 581. 
Zentralstellen, astronomische, 87, 390. 
Zentrifugalkrafte 64f., 92. 
Zirkumpolarsterne 7ff. 
Zodiakalbilder 13, 533. 
Zodiakallicht 82, 344, 518ff., 782. 

und Planetenbahnen 82. 
Zodiakalzeichen 13. 
Zodiakus 12ff. 
Zolle bei Finsternissen 22, 
Zollner, Ansichten tiber die Konstitution 

der Sonne, 327, 

Theorie neuer Sterne, 674. 
Zoéllnersches Photometer 238ff, 
Zolostat 253. 
Zonenzeit 176, 
Zustandsgleichung, van der Waalssche, 771. 
Zylinderlinse 223, 225, 228. 


: 


"fe 


en} 


sg 


= ® 


a 


ee eats 


a 


5 ov) 


4 pias 
| ee 


wir. Wpe 
Bot 


i? 
SEP ach 


a we 


* 
eet 


Fi ¥ @?, 
‘ ah ws. 
a ae 
ae 
- ‘ 
4Ay = 
- 4 <> . 
os iol at 
Bs i. 
ad 
a 2 
* 
a + 


Yo ‘faim ee 
Dareeaeeaty, 


ee ees 
ety Poy ri 
crs apie 
1 eerie De Ree MS ’ 
* ie ina pees, ioe 


= hl ee an nets 


aa! Dea 


= 


“> ie re 
oy aan 


520.2 N53 


Hh 


Seiscaesstsenes ae 
paenereeaemnenaen 


Saseassneaes: 


ies eres Pet eoeteees 


saat 


Se ee 
poe eas anne oes 


igerat ea womtal 


Hees pe ee 


arr ansiingsierte es 


i 
iy 


Seema 


Beas : SHR usat 3 2 TREE Geet ae rea I : 2 seers 


t 


SSeS 


rite 


Povarterbesrreretsrers erprasalazee. 
ae ae pecpenaeeee 
i ppassteectaneiecesz SSS 


